Determinación de la distribución de ocupación de halos en grandes catáalogos de galaxias by Rodriguez, Facundo
Universidad Nacional de Co´rdoba
Determinacio´n de la distribucio´n de
ocupacio´n de halos en grandes
cata´logos de galaxias
Presentado ante la Facultad de Matema´tica, Astronom´ıa,
F´ısica y computacio´n como parte de los requerimientos para
la obtencio´n del grado de Doctor en Astronom´ıa
Autor: Facundo Rodriguez
Director: Manuel Mercha´n
Co´rdoba, Argentina 2018
Esta obra esta´ bajo una Licencia
Creative Commons Atribucio´n-NoComercial 4.0 Internacional.

A mi familia, siempre....
i

Agradecimientos
Primero que nada, a la EDUCACIO´N PU´BLICA ARGENTINA y a todos los que
lucharon y luchan por ella.
A Manuel Mercha´n, el mejor director que podr´ıa haber tenido. Gran parte de este tra-
bajo se lo debo a su paciencia, su generosidad y la libertad con la que trabajamos juntos.
Me dio la posibilidad de crecer mucho en estos an˜os, mucho ma´s alla´ de lo acade´mico.
A Mario Agustin Sgro´ y Dante Paz, quienes contribuyeron con su tiempo, experiencia
y conocimiento sobre el tema.
A Elizabeth Gonza´lez y Diego Garc´ıa Lambas por confiar en el trabajo compartido.
A Ana O’Mill, Andrea Costa y Leonardo Pelliza por los aportes realizados en la lec-
tura atenta y respetuosa de este trabajo.
A Yose, Tania, Ismael, David, Ezequiel, Caro, Roma´n y Pato por los espacios, buenos
momentos y tantos proyectos compartidos durante estos an˜os.
A todos los compan˜eros del IATE que hacen que sea un placer trabajar all´ı.
A los amigos que, muchas veces sin saberlo, me alentaron a seguir haciendo lo que me
gusta.
A mi familia, por su apoyo incondicional que me permite hacer frente a lo que sea que
me proponga. Sabiendo que cuento con ellos, no importa si algo sale mal...
iii

Resumen
El presente trabajo se enmarca dentro de los estudios de la estructura en gran escala del
Universo y, en particular, aborda la relacio´n entre la materia ordinaria (o bario´nica) y la
denominada ‘materia oscura’. Para contextualizar nuestros estudios, decidimos comenzar
con una resen˜a histo´rica acerca de las investigaciones y controversias que se dieron en el
a´rea en la que se inserta esta tesis.
El paradigma actual supone que las galaxias se forman en el interior de los halos
de materia oscura. Sin embargo, en el proceso de formacio´n esta´n implicados una gran
diversidad de mecanismos astrof´ısicos que hacen que sea complejo determinar cua´ntas
galaxias pueblan un halo de una dada masa. Para poder estimar la relacio´n entre galaxias
y halos surgieron diferentes estimadores estad´ısticos que permiten vincular la masa de
los halos con la cantidad de galaxias que poseen. Uno de ellos, que se establecio´ como
una herramienta simple y al mismo tiempo poderosa, es la distribucio´n de ocupacio´n de
halos (DOH), el concepto central del presente trabajo. Este estimador se define como la
probabilidad de que un halo de masa M contenga N galaxias con alguna caracter´ıstica,
dando la posibilidad de asociar, de manera estad´ıstica, las galaxias y los halos.
En la actualidad, disponemos de grandes cata´logos de galaxias que nos permiten la
identificar grupos de galaxias, determinar su masa y posteriormente estudiar la DOH.
Pero, para esto se utiliza so´lo la informacio´n espectrosco´pica que brindan los relevamien-
tos, sin aprovechar grandes cantidades de datos fotome´tricos que tambie´n son liberados
por e´stos. Es por esto que, uno de los objetivos de este trabajo fue el de proponer un
me´todo de descuentos de galaxias de fondo que permite combinar datos fotome´tricos y
espectrosco´pico para ampliar el rango de luminosidades y masas en que se puede estudiar
la DOH. Para evaluar dicha te´cnica hicimos uso de otra de las herramientas ma´s utili-
zadas en los estudios de la estructura a gran escala del universo: los cata´logos sinte´ticos.
A partir de simulaciones de materia oscura pobladas con modelos semianal´ıticos confec-
cionamos cata´logos sinte´ticos que nos permitieron establecer las virtudes y falencias de
nuestra te´cnica antes de implementarla en el cata´logo Sloan Digital Sky Survey (SDSS).
Otro de los objetivos que nos planteamos en esta tesis fue el de comparar la DOH con
otros estimadores. En particular, la comparamos con la relacio´n masa riqueza obtenida a
partir de estudios de lentes gravitacionales. Para esto trabajamos con otros investigado-
res, quienes midieron la masa y la riqueza de una muestra grupos y nosotros, mediante la
te´cnica descripta en el pa´rrafo anterior, determinamos la DOH de dicha muestra. Pero,
como ambos estimadores no son directamente comparables, usamos las mismas deter-
minaciones pero modificamos el ca´lculo de la DOH para poder realizar la comparacio´n,
obteniendo un gran acuerdo entre ambas estimaciones.
El tercer tema central de nuestro trabajo fue el de incorporar la DOH a los modelos de
halos. E´stos permiten explicar los campos de densidad. Mas precisamente, mediante mo-
v
delos de halos desarrollados nume´ricamente, puede reproducirse la funcio´n de correlacio´n
de la materia oscura. Si a estos modelos se le incorpora la DOH, pueden reproducirse los
campos de densidad de la materia bario´nica. En esta tesis utilizamos las estimaciones de
la DOH y las incorporamos el modelo aniso´tropo de halos. Evaluamos la factibilidad de
incorporar la DOH a dicho modelo mediante cata´logos sinte´ticos y determinamos, adema´s,
estimaciones de forma de los halos de materia oscura para diferentes rangos de masa.
Palabras clave: Distribucio´n de ocupacio´n de halos - Materia oscura - Grupos de
galaxias - Modelo de halos - Determinacio´n de masas.
Clasificaciones:
95.35.+d Materia oscura (estelar, interestelar, gala´ctica y cosmolo´gica).
98.62.Ve Estudios estad´ısticos y de las correlaciones de las propiedades.
98.65.-r Grupos de galaxias, cu´mulos y supercu´mulos; estructura a gran escala del
Universo.
Abstract
The present work is framed within the studies of the large-scale structure of the
Universe and, in particular, in the relationship between ordinary (or baryonic) matter
and the so-called ‘dark matter’. To contextualize our studies, we decided to start with
a historical review about the researches and controversies that occurred in the area in
which this thesis is performed.
The current paradigm assumes that galaxies are formed inside the halos of dark matter.
However, a great diversity of astrophysical mechanisms are involved in the formation
process, which makes it difficult to determine how many galaxies populate a halo of a
given mass. In order to estimate the relationship between galaxies and halos, different
statistical estimatorsemerged that allow linking the mass of the halos with the number
of galaxies they possess. One of them, which was established as a simple and at the same
time powerful tool, is the halo occupation distribution (known in Spanish as DOH), the
central concept of the present work. This estimator is defined as the probability that a
halo of mass M contains N galaxies with some characteristics, giving the possibility of
associating, in a statistical way, galaxies and haloes.
At present, large catalogues of galaxies are available that allow us to identify groups
of galaxies, determine their mass and then study the DOH. But, for this, only the spec-
troscopic information provided by the surveys is used, without taking advantage of large
amounts of photometric data that are also released by them. That is why, one of the
objectives of this work was to propose a method of discounting background galaxies that
allows combining photometric and spectroscopic data to expand the range of luminosities
and masses in which DOH can be studied. To evaluate this technique we employed another
of the most used tools in the studies of the large-scale structure of the universe: synthetic
catalogues. From simulations of dark matter populated with semi-analytical models we
made synthetic catalogues that allowed us to establish the virtues and shortcomings of
our technique before implementing it in the Sloan Digital Sky Survey (SDSS) catalogue.
Another of the objectives that we proposed in this thesis was to compare the DOH with
other estimators. In particular, we compared it with the mass-richness relation obtained
from gravitational lens studies. For this we worked with other researchers, who measured
the mass and richness of a sample of groups and we, using the technique mentioned in the
previous paragraph, determined the DOH of said sample. But, since both estimators are
not directly comparable, we use the same determinations but we modify the calculation
of the DOH to be able to make the comparison. We obtained a great agreement between
both estimates.
The third central theme of our work was to incorporate the DOH to the halo models.
These allow to explain the density fields. More precisely, by numerically developed halo
models, the correlation function of dark matter can be reproduced. If DOH is incorporated
vii
into these models, the density fields of baryonic matter can be reproduced. In this thesis we
use the DOH estimates and incorporate the anisotropic model of halos. We evaluated the
feasibility of incorporating DOH into this model through synthetic catalogues and deter-
mined, in addition, estimates of the shape of dark matter haloes for different mass ranges.
Keywords: Halo occupation distribution - Dark matter - Galaxy groups - Halo model
- Mass determination.
Classifications:
95.35.+d Dark matter (stellar, interstellar, galactic, and cosmological).
98.62.Ve Statistical and correlative studies of properties.
98.65.-r Galaxy groups, clusters, and superclusters; large scale structure of the Uni-
verse.
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Cap´ıtulo 1
Breve historia de la materia oscura
Explorar la bibliograf´ıa de un campo
cient´ıfico no so´lo es una costumbre u´til y
por la que se aprende del pasado, sino,
tambie´n, una pra´ctica conmemorativa
mediante la que se rinde un homenaje a
quienes han preparado el camino de la
propia labor.
Robert Merton
En este cap´ıtulo, realizamos una breve resen˜a histo´rica de los estudios relativos a
la materia oscura. Comenzamos con una descripcio´n del surgimiento de los estudios de
la estructura en gran escala del Universo. Luego, mencionamos algunos de los trabajos
que hicieron que se consolidara la materia oscura como un tema de relevancia en la
Astronomı´a. Y, finalmente, intentamos mostrar las principales l´ıneas de trabajo vigentes
en torno a ella. Incluimos este cap´ıtulo con el objetivo de contextualizar los debates y
desaf´ıos que se esta´n dando actualmente en campo en el que se inserta el presente trabajo.
1.1. Surgimiento de los estudios de la estructura en
gran escala del Universo
Todas las culturas, al observar el cielo, se han preguntado sobre el origen y la compo-
sicio´n del Universo y han dado diferentes explicaciones. Dentro de la Astronomı´a, como
ciencia moderna, los estudios cosmolo´gicos y de la estructura a gran escala del Universo
tuvieron un importante impulso durante la primera mitad del siglo pasado, debido a la
conjuncio´n entre los avances teo´ricos y las observaciones.
Ya en 1785, William Herschel, en su trabajo La construccio´n de los cielos1, propuso
que habita´bamos una nebulosa de forma irregular (tal como se observa en el esquema de
la figura 1.1). Esto lo dedujo a partir de suponer que las estrellas estaban distribuidas
uniformemente y que las diferencias en su luminosidad estaban dadas por la distancia a
la que se encuentran. Adema´s de ser uno de los primeros en proponer una forma para
nuestra galaxia (antes de que se acun˜ara este te´rmino), sosten´ıa que exist´ıan otros sistemas
1The construction of the heavens
1
Figura 1.1: Mapa de la Vı´a La´ctea de William Herschel.
similares. En 1802, ya hab´ıa catalogado 2500 nebulosas y afirmaba que algunas pod´ıan
ser tan extensas como la nuestra.
A pesar de algunos relevamientos como el que acabamos de mencionar, recie´n a finales
del siglo XIX, se llego´ a un acuerdo general de que nuestro Sol formaba parte de una
nebulosa de estrellas, pero todav´ıa exist´ıa una gran incertidumbre acerca de que´ hab´ıa
ma´s alla´ de ella, si es que lo hab´ıa. Esto abrio´ un debate en torno a la forma del Universo
que, entre otras circunstancias, se expreso´ en una conferencia realizada en la Academia
Nacional de Ciencias de Washington el 26 de abril de 1920. En esta exposicio´n Harlow
Shapley y Heber Doust Curtis presentaron dos visiones contrarias y que representaban
a dos escuelas de pensamiento: Curtis propon´ıa que el Universo estaba compuesto por
muchas galaxias como la nuestra, que los astro´nomos de la e´poca llamaban “nebulosas
espirales”, y Shapley, en cambio, afirmaba que estas nebulosas eran so´lo nubes de gas
cercanas a nuestro sistema solar y que el Universo estaba formado so´lo por una inmensa
galaxia (Gangui, 2005). Fue recie´n con el trabajo de Hubble (1925) cuando logro´ cerrarse
este debate a favor de un Universo colmado de galaxias. Sus mediciones de la distancia
de Andro´meda determinaron una lejan´ıa superior al taman˜o que pod´ıa tener nuestra
nebulosa.
Mientras tanto, a trave´s del corrimiento al rojo (redshift) observado en los espectros,
varios astro´nomos se encontraban estudiando los movimientos radiales aparentes de las
galaxias. La primer medicio´n de este efecto Doppler en las l´ıneas de absorcio´n de los espec-
tros fue llevada a cabo para la nebulosa de Andro´meda, M 31, por Slipher (1913). Quien
continuo´ realizando mediciones de las velocidades radiales de las galaxias (todav´ıa deno-
minadas nebulosas) y cuyos resultados fueron listados en el libro de Eddington (1923),
llamado La teor´ıa matema´tica de la relatividad2. Segu´n Peebles (1971), la base observa-
cional de la Cosmolog´ıa moderna fue el descubrimiento de la naturaleza de las nebulosas
extragala´cticas, o galaxias, de su distribucio´n y movimiento.
Paralelamente, se estaban desarrollando importante avances teo´ricos. En 1917, Eins-
tein presento´ un art´ıculo en el que asumı´a que el universo deb´ıa ser homoge´neo e iso´tropo
(es decir, que su descripcio´n no depend´ıa del lugar o direccio´n que se tome) y, adema´s,
que deb´ıa ser esta´tico. Para esto u´ltimo, introdujo una repulsio´n universal general depen-
diente de la distancia y con una intensidad dada por la constante cosmolo´gica3. Bajo las
2The mathematical theory of relativity
3Como aqu´ı estamos realizando una breve resen˜a histo´rica, no daremos una descripcio´n exhaustiva de
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mismas suposiciones, de Sitter (1917), obtuvo otra solucio´n con una constante de curva-
tura distinta de cero, quitando toda la materia del modelo. Observo´ que, si se introduc´ıan
part´ıculas de prueba, el te´rmino de la constante cosmolo´gica causaba que se aceleraran
unas respecto de otras. Este efecto hizo pensar que pod´ıa haber una conexio´n con la velo-
cidad de recesio´n que se observaba en las galaxias. Tomando en cuenta estos resultados,
Weyl (1923) y Robertson (1928) predijeron una relacio´n lineal entre el desplazamiento al
rojo y la distancia de las galaxias. Este hallazgo ser´ıa luego presentado por Hubble (1929),
combinando las observaciones con los resultados teo´ricos. Esto u´ltimo es conocido actual-
mente como “Ley de Hubble”, que se escribe como v = H0r, donde H0 es la constante de
Hubble; v, la velocidad de recesio´n y r, la distancia.
Las hipo´tesis de homogeneidad e isotrop´ıa llevaron a Hubble, en 1926, a intentar ve-
rificar dichos postulados a trave´s del recuento de galaxias pero, debido a las limitaciones
instrumentales para alcanzar magnitudes de´biles, no pudo comprobarlo. Recie´n en 1933
Shapley pudo realizar estos recuentos y concluir que, si se tomaban regiones suficiente-
mente grandes, los resultados se correspond´ıan con las hipo´tesis de Einstein. Sin embargo,
si se disminu´ıa el taman˜o de las celdas, observo´ que las galaxias tend´ıan a agruparse en
un grado muy superior al que puede explicarse con una distribucio´n aleatoria, lo que e´l
interpreto´ como producto de los procesos evolutivos de las galaxias y sistemas de galaxias.
Tal como lo relata Peebles (1980), esto marco´ los comienzos de lo que hoy conocemos co-
mo “estructura en gran escala del Universo”, a´rea en la que se insertan los trabajos que
forman parte de esta tesis de doctorado.
Actualmente, con la nueva generacio´n de relevamientos de galaxias, tales como el
2dF Galaxy Redshift Survey (2dFRGS, Peacock et al., 2001) y Sloan Digital Sky Server
(SDSS, Blanton et al., 2001), pueden obtenerse esquemas como la figura 1.2, en la que se
observa la distribucio´n de ∼ 350,000 objetos en el SDSS en funcio´n del corrimiento al rojo.
Claramente, la distribucio´n no es aleatoria y muestra una variedad de estructuras: algunas
galaxias esta´n localizadas en cu´mulos que contienen cientos de ellas o en grupos con
menos de diez miembros, pero la mayor´ıa esta´ distribuida en filamentos de baja densidad
o estructuras aplanadas. Estos filamentos y estructuras esta´n rodeando grandes regiones
vac´ıas (con dia´metros superiores a ∼ 100Mpc) que contienen muy pocas o ninguna galaxia
(Mo et al., 2010).
Se podr´ıa esperar que la distribucio´n de galaxias reflejara la distribucio´n de masa
a gran escala en el Universo; pero, actualmente, se supone que existe una significativa
contribucio´n de materia no luminosa y que interactu´a so´lo de manera gravitatoria, deno-
minada “materia oscura”. E´sta constituye el principal aporte de materia al Universo y es
significativamente superior al de la materia ordinaria o bario´nica.
esto, pero puede encontrarse una discusio´n ma´s completa, por ejemplo, en North (1965).
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Figura 1.2: Distribucio´n espacial de ∼ 350,000 galaxias del SDSS. Rebanada de 6◦ alrededor
del Ecuador proyectada sobre el plano de ascensio´n recta y declinacio´n (Blanton et al., 2003).
1.2. Or´ıgenes de los estudios de la materia oscura
Las discusiones sobre la naturaleza, comportamiento y tipos de materia existentes en
el Universo pueden remontarse hasta los or´ıgenes de la humanidad. En esta seccio´n, so´lo
nos ocuparemos de realizar un pequen˜o resumen de las primeras referencias a la materia
oscura dentro de la astronomı´a y de co´mo e´stas sentaron los precedentes para los estudios
actuales.
Segu´n el trabajo de Bertone y Hooper (2016), una de las primeras menciones a la
materia oscura puede encontrarse en las memorias de Angelo Secchi, escritas en 1877.
E´ste realizo´ estudios de nebulosas que lo llevaron a afirmar que era probable que hubiera
“masas oscuras desperdigadas en el espacio”(Secchi, 1877). Luego, ya en el siglo XIX,
con la utilizacio´n de la fotograf´ıa astrono´mica, comenzaron a observarse las denominadas
“regiones oscuras”. E´stas abrieron la discusio´n sobre la distribucio´n de las estrellas e
hicieron que se intentara determinar si estaban igualmente distribuidas en el cielo y que
se cuestione la escasez de estrellas en ciertas a´reas. Esto llevo´ a los astro´nomos a postular
la posible presencia de materia oscura en la l´ınea de la visio´n.
Uno de los primeros en aproximarse a la materia oscura tal como se la conoce actual-
mente fue Kelvin (1904), quien realizo´ una estima dina´mica de la cantidad de materia de
la Vı´a La´ctea. Su principal argumento fue que, si las estrellas de nuestra galaxia pueden
ser descriptas como un gas de part´ıculas que actu´an bajo la influencia de la gravedad, se
pod´ıa establecer una relacio´n entre el taman˜o del sistema y la dispersio´n de velocidades
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de las estrellas. Fue esta investigacio´n la que condujo a la primera mencio´n expl´ıcita al
te´rmino “materia oscura”, realizada por Poincare (1906). E´ste afirmo´ que, dada la dis-
persio´n de velocidades predicha, la cantidad de materia oscura (matie`re obscure, en el
france´s original) deb´ıa ser menor o del mismo orden de magnitud que la observada. Es-
tos resultados fueron seguidos en 1915 por los estudios de Ernst O¨pik quien propuso un
modelo para el movimiento de las estrellas en la galaxia, y concluyo´ que la existencia de
grandes cantidades de materia invisible era poco probable (Opik, 1915).
En 1922, Kapteyn propuso un modelo cuantitativo para describir el taman˜o y la forma
de nuestra galaxia, a partir de la distribucio´n aplanada de las estrellas que rotan alrededor
del Polo Gala´ctico. Adema´s, en dicho trabajo sen˜alo´ la posible existencia de materia oscura
en la Vı´a La´ctea, teniendo en cuenta la dispersio´n de velocidades de las estrellas. Diez an˜os
despue´s, Oort, disc´ıpulo de Kapteyn, publico´ un ana´lisis de la cinema´tica vertical de las
estrellas de la vecindad solar. En esta publicacio´n, adjunto´ una lista con estimaciones de
la densidad de materia oscura local entre las que incluyo´ las determinaciones que hab´ıan
realizado Jeans (1922) y Lindblad (1925).
Es importante sen˜alar aqu´ı que, si bien en esta e´poca ya se realizaban mediciones
expl´ıcitas de las cantidades de materia oscura, los investigadores todav´ıa segu´ıan pensando
en ella como estrellas dobles, material nebuloso o meteo´rico que no pod´ıa ser observado
o como una inadecuada extrapolacio´n de la funcio´n de masa estelar (Bertone y Hooper,
2016). Por ejemplo, Lundmark, en su trabajo publicado en 1930, a partir de los estudios de
la relacio´n masa-luminosidad de galaxias, sen˜alo´ que parec´ıa haber grandes cantidades de
materia oscura presente en los sistemas astrof´ısicos que pod´ıan estar en forma de “estrellas
extinguidas, nubes oscuras, meteoros, cometas, etc”.
Para 1933 ya se hab´ıa publicado el trabajo de Hubble y Humason (1931) que mostraba
la gran dispersio´n de velocidades que exist´ıa en los cu´mulos de galaxias. A estos se sumo´
el estudio de Zwicky, publicado ese an˜o, en el que aplico´ el teorema del virial al cu´mulo de
Coma para estimar su masa. Zwicky fue el primero en utilizar el teorema del virial para
calcular la masa de un cu´mulo de galaxias y esto lo llevo´ a afirmar que, si sus resultados
eran confirmados, la cantidad de materia oscura era muy superior a la visible. Cuatro
an˜os despue´s retomo´ dicho trabajo, mejoro´ las te´cnicas utilizadas, incluyo´ los resultados
de Hubble y Humason, y obtuvo nuevamente una alta relacio´n masa-luminosidad. Esta
vez el valor obtenido era de alrededor de 500, lo que le llevo´ a sen˜alar que la materia oscura
pod´ıa ser incorporada a los modelos, pensa´ndola como cuerpos so´lidos macrosco´picos y
microsco´picos, estrellas fr´ıas y gases (Zwicky, 1937).
Sinclair Smith, en 1936, presento´ la estima de la masa de cu´mulo de Virgo y encontro´
una masa por galaxia promedio muy superior a la publicada por Hubble. Sin embargo,
reconocio´ que ambos resultados podr´ıan ser correctos y que la diferencia podr´ıa represen-
tar material interestelar uniformemente distribuido o grandes nubes de baja luminosidad
que rodeaban a las galaxias.
Hasta este momento, si bien no hab´ıa un consenso acerca de la naturaleza de la materia
oscura, s´ı lo hab´ıa en torno a la necesidad de buscar ma´s informacio´n que permitiera
entender los resultados que se estaban obteniendo.
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1.3. Curvas de rotacio´n de galaxias
En 1937, Zwicky presento´ una publicacio´n en la que discutio´ la posibilidad de utilizar
las curvas de rotacio´n de las galaxias para inferir la distribucio´n de esa masa au´n indeter-
minada. En 1939, poco despue´s de que Zwicky propusiera esta te´cnica, Horace Babcock
presento´ la curva de rotacio´n de M31, y encontro´ valores altos para la velocidad circular
a grandes radios. Aproximando a M31 por una esfera rodeada de un elipsoide, calculo´ la
distribucio´n de la masa y reconocio´ que la forma de la curva de rotacio´n estudiada pod´ıa
ser explicada mediante la existencia de grandes cantidades de masa en las partes externas
de la galaxia. E´l, sin embargo, no se inclino´ por esta explicacio´n, sino que sostuvo que
interpretaba a dichos resultados como un efecto debido a la absorcio´n que pod´ıa ocurrir
en las partes externas de una galaxia espiral.
Durante varios an˜os no hubo avances importantes en la discusio´n acerca de las curvas
de rotacio´n de las galaxias espirales. En cambio, surgieron trabajos como el de Rood
(1965), que argumento´ que la masa responsable del alto cociente masa-luminosidad deb´ıa
encontrarse en el espacio intergala´ctico y no en las galaxias en s´ı. Pero an˜os ma´s tarde,
Meekins et al. (1971) a trave´s de observaciones en rayos X del gas intracu´mulo limitaron
esa cantidad de gas a so´lo un 2 % de la cantidad requerida para la atraccio´n gravitacional
estimada.
Los estudios de las curvas de rotacio´n se retomaron cuando se lograron mejoras te´cnicas
en los espectro´grafos y, por lo tanto, una mejora en la calidad de los datos recabados.
E´stos avances ayudaron a que, en 1973, al analizar las curvas de rotacio´n obtenidas para
M31, M81 Y M101, Roberts y Rots sen˜alaran que estas curvas planas deb´ıan indicar que
hab´ıa densidades significativas de masa a grandes distancias del centro de estas galaxias.
Y que, para ellos, esto suger´ıa que la relacio´n masa-luminosidad variaba con el radio:
aumentaba a medida que se incrementaba la distancia desde el centro.
Otro interesante aporte fue presentado por Einasto et al. (1974), quienes hicieron un
ana´lisis morfolo´gico de la “masa perdida” alrededor de las galaxias. A trave´s de sus resul-
tados, estos autores excluyeron la posibilidad de que dicha masa este´ en forma de estrellas
y propusieron que era posible que se encontrara en forma de coronas de gas en las partes
externas de las galaxias. Tambie´n hubo varias contribuciones desde la radioastronomı´a, en
las que se intentaba establecer la existencia de grandes cantidades de material en partes
ma´s externas de las galaxias (Bosma, 1978; Krumm y Salpeter, 1977, entre otros).
A pesar de los resultados mencionados, gran parte de la comunidad astrono´mica to-
dav´ıa no estaba convencida de estas conclusiones y consideraba necesario seguir explo-
rando alternativas que explicaran los datos recabados (Bertone y Hooper, 2016).
En 1978, Rubin, Thonnard y Ford publicaron diez curvas de rotacio´n obtenidas en el
o´ptico, correspondientes a galaxias espirales de alta luminosidad. Estos autores mostraron
que dichas curvas eran planas ma´s alla´ del valor del radio medido. Este trabajo fue uno de
los que logro´ establecer un mayor consenso acerca de la existencia de la materia oscura.
Adema´s, se convirtio´ en uno de los ma´s conocidos y ampliamente citados en la literatura.
En la figura 1.3, se muestran, a modo de ejemplo, algunas las curvas presentadas en
dicho trabajo. Es importante mencionar que estas curvas se corresponden de manera
significativa con las mediciones actuales.
6
Figura 1.3: Curvas de Rotacio´n presentadas por Rubin et al. (1978). La descripcio´n de esta
imagen que figura en el trabajo original es: “Velocidades de rotacio´n para siete galaxias en
funcio´n de la distancia al nu´cleo. Las curvas han sido suavizadas para eliminar las ondulaciones
de velocidad a trave´s de los brazos y pequen˜as diferencias entre las velocidades del eje mayor a
cada lado del nu´cleo. Las galaxias de tipo temprano tienen sistema´ticamente picos de velocidad
ma´s altos que las de tipo tard´ıo.”
1.4. Materia oscura en la actualidad
Desde fines de la de´cada de 1980, la hipo´tesis de que la masa perdida consiste en una
o ma´s de las especies todav´ıa desconocidas de part´ıculas ha ganado suficiente apoyo como
para convertirse en una parte esencial del paradigma de la materia oscura. Desde entonces,
el significado de la frase “materia oscura” ha cambiado. En un comienzo, estaba referida
a toda una variedad de objetos astrof´ısicos que eran lo suficientemente de´biles como para
ser detectados por los telescopios disponibles. Hoy, en cambio, se utiliza para denominar
part´ıculas desconocidas que representan la mayor parte de la densidad de materia del
Universo (Bertone y Hooper, 2016).
1.4.1. Lentes gravitacionales
Einstein (1911), como parte del planteo de la relatividad general, ya hab´ıa pensado
que la curvatura del espacio-tiempo pod´ıa generar efectos similares a la lentes y curvar
la trayectoria de la luz. En 1919, Arthur Eddington determino´ observacionalmente la
curvatura que se produc´ıa en la trayectoria de la luz proveniente de estrellas distantes
al pasar cerca del Sol, y demostro´ la existencia de este feno´meno. En 1937, Fritz Zwicky
publico´ un art´ıculo en el cual propuso el uso de este efecto de lente para determinar
masas de galaxias o cu´mulos de galaxias y poner a prueba la existencia de materia oscura,
abriendo una nueva l´ınea de estudios que perdura con fuerza en la actualidad, combinando
estudios teo´ricos con observaciones (Rodriguez, 2016).
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A pesar de las predicciones de Zwicky, recie´n a principios de la de´cada de 1960 se reto-
maron estos estudios. Entre los que iniciaron esta nueva etapa de las lentes gravitacionales
esta´n: Klimov (1963), quie´n estudio´ el efecto de lente producida por una galaxia sobre
otra; Liebes (1964), que analizo´ las lentes producidas por la Vı´a La´ctea sobre las estrellas
de Andro´meda; y Refsdal (1964), que utilizo´ las lentes para determinar la constante de
Hubble.
Ma´s adelante, en 1979, recie´n pudieron observarse ima´genes mu´ltiples de una misma
fuente, debido a la presencia de dicho efecto gravitatorio. Esto fue presentado por Walsh
et al. (1979), quienes tomaron dos ima´genes de un quasar que ten´ıan el mismo corrimiento
al rojo, color y espectro. Este evento desencadeno´ una serie de nuevos descubrimientos y
la de´cada de 1980 fue un e´xito en cuanto a los trabajos de este tipo (por ejemplo: Lynds
y Petrosian (1986), Soucail et al. (1987), Hewitt et al. (1988) y Langston et al. (1989)).
Durante la de´cada de los 1990, se desarrollaron trabajos en los dema´s reg´ımenes de lentes
gravitacionales, lentes de´biles y microlentes, que - junto con las lentes fuertes - confor-
maron una sorprendente herramienta con numerosas aplicaciones. Entre las ma´s usadas,
se encuentran: el conocimiento de la distribucio´n de masa de las lentes gravitacionales,
el estudio de propiedades de las fuentes, la bu´squeda de exoplanetas y la estimacio´n de
para´metros cosmolo´gicos (Gonzalez, 2017).
Objetos compactos
Cuando se fueron acumulando las evidencias a favor de la materia oscura, una de
las posibilidades que surgio´ como obvia fue que esta masa perdida consistiera en objetos
compactos, menos luminosos que la mayor´ıa de las estrellas observadas, pero del mismo
material. Estos pod´ıan ser: planetas, enanas marrones o blancas, estrellas de neutrones o
agujeros negros. A dichos candidatos se les denomino´ “objetos astrof´ısicos masivos de halo
compacto”. Esto hizo que se desarrollaran dos l´ıneas de investigacio´n para determinar
su aporte a la totalidad de la masa del Universo: la bu´squeda de objetos compactos a
trave´s de microlentes gravitacionales (con relevamientos como EROS Y MACHO) y la
determinacio´n de densidad de bariones basada en mediciones de elementos luminosos
primordiales y del fondo de microondas.
A trave´s de los relevamientos de microlentes gravitacionales se llego´ a la conclusio´n de
que dichos objetos compactos no son suficientes para explicar la masa del halo de materia
oscura de la Vı´a La´ctea (por ejemplo; Lasserre et al. (2000) y Tisserand et al. (2007)).
Con respecto a la explicacio´n vinculada con la densidad de bariones en el fondo de
microondas, Reeves et al. (1973) presentaron una publicacio´n que se enfoca en la produc-
cio´n de deuterio en el universo temprano. Estos autores tuvieron en cuenta que el deuterio
fue detectado en el medio interestelar, pero no es generado en las estrellas, y plantearon
que la nucleos´ıntesis del Big Bang ofrec´ıa el origen ma´s plausible para el deuterio obser-
vado. Tambie´n propon´ıan que e´ste pod´ıa ser utilizado para derivar un l´ımite superior de
la densidad cosmolo´gica bario´nica. Sin embargo, luego de varias de´cadas de trabajos en
esta l´ınea y de lograr determinar la abundancia bario´nica con aproxima´damente un 10 %
de precisio´n (por ejemplo: Burles y Tytler (1998), O’Meara et al. (2001) y Burles et al.
(2001) ) se llego´ a la conclusio´n de que menos del 20 % de la materia del Universo es
bario´nica.
A finales del siglo pasado, se llego´ a un consenso de que la materia oscura bario´nica no
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constitu´ıa una gran fraccio´n de la totalidad de materia oscura. Surgio´ como opcio´n que
hubiera un importante aporte de materia por parte de agujeros negros formados antes
de la e´poca de nucleos´ıntesis del Big Bang y con una masa por debajo del rango de los
relevamientos de objetos compactos. Pero esta posibilidad fue descartada, ya que, para
generar una abundancia de dichos agujeros negros, se debe postular una gran degeneracio´n
no gaussiana en el espectro de potencia primordial.
1.4.2. Modificaciones a la Teor´ıa de la Relatividad
En 1982, Milgrom submitio´ tres publicaciones que proveyeron fundamento a aquello
que ser´ıa entendido como una alternativa a la materia oscura: Milgrom (1983a), Milgrom
(1983b) y Milgrom (1983c). Esta propuesta es conocida como “Dina´mica Newtoniana
Modificada”(MOND, por sus siglas en ingle´s). La esencia de esta propuesta es que, si en
lugar de cumplir la segunda ley de Newton, F = ma (siendo F la fuerza, m la masa y a
la aceleracio´n gravitatoria), la fuerza de la gravedad escala como F = ma2/a0 en el l´ımite
de aceleraciones muy bajas (a  a0 , ∼ 1,2 × 10m/s), entonces se podr´ıa dar cuenta de
los movimientos de las estrellas y el gas dentro de las galaxias sin postular la presencia
de algu´n tipo de materia oscura.
Milgrom, sin embargo, no propuso inicialmente ningu´n medio por el cual pudiera
incorporarse esta propuesta dentro de una teor´ıa consistente con la Relatividad General.
Para esto, debio´ desarrollarse una versio´n ma´s realista. En el formalismo original, no
se conservaba el momento lineal, angular ni la energ´ıa. En las tres u´ltimas de´cadas, se
ha intentando superar esto, con gran esfuerzo y asumiendo la pe´rdida de la simplicidad
original. Ahora, esta propuesta es capaz de explicar la dina´mica observada de muchas
galaxias espirales y el´ıpticas y de hacer predicciones para la dina´mica de las galaxias de
bajo brillo superficial. Como no hay una dina´mica bien determinada para estas u´ltimas, si
dichas predicciones fueran exitosas, reforzar´ıa el intere´s que tienen algunos astro´nomos en
la Dina´mica Newtoniana Modificada (Begeman et al. (1991), Sanders (1996) y Milgrom
y Sanders (2007)).
Debate entre relatividad modificada y materia oscura
En 2006, la publicacio´n de Clowe et al. denominada Una prueba emp´ırica de la exis-
tencia de la materia oscura puso en jaque a la Dina´mica Newtoniama Modificada. En
este trabajo, los autores describen dos cu´mulos en colisio´n conocidos en conjunto como
“Cu´mulo de la Bala”. Como resultado de la colisio´n reciente de los cu´mulos, la distribu-
cio´n de estrellas y galaxias esta´ separada espacialmente del gas caliente que emite en rayos
X (que constituye la mayor parte de la masa bario´nica del sistema). Una comparacio´n
entre resultados de lentes gravitacionales de´biles y rayos X revela claramente que la masa
en e´ste no traza la distribucio´n de bariones, como puede observarse en la figura 1.4. Es
decir, otra fuente de potencial gravitacional, como la que proporciona la materia oscura,
debe dominar la masa de este sistema.
Continuando con el estudio del cu´mulo de la bala y otros sistemas similares muchos
investigadores esperaban que los intentos de la teor´ıa de gravedad modificada llegaran a su
fin. Sin embargo, surgio´ una generalizacio´n de esta teor´ıa que tiene suficientes para´metros
libres como para proveerle flexibilidad y, de esta forma, ser potencialmente consistente
con las observaciones de lentes gravitacionales, con la formacio´n de estructuras, y con el
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(a) Lentes Gravitacionales de´biles (b) Rayos X
Figura 1.4: Observaciones del Cu´mulo de la Bala presentadas por Clowe et al. (2006). Los
contornos de la figura (a) representan la sen˜al de lente de´bil reconstruida y demuestran la masa
proyectada del sistema. El mapa coloreado de la imagen (b) muestra la sen˜al en rayos X de los
cu´mulos en colisio´n y, superpuestos, los contornos de lentes.
fondo co´smico de microondas. A esto se le denomino´ “Gravedad Tensor-Vector-Escalar”(o
TEVES, por sus siglas en ingle´s).
Como afirman Bertone y Hooper, algunos autores coinciden en la posibilidad de que
el campo de la Gravedad Tensor-Vector-Escalar pueda ser una fuente de potencial gra-
vitacional de los sistemas como el cu´mulo de Coma, es decir, segu´n ellos es como si
e´ste pudiera actuar e´l mismo como materia oscura en las escalas de los cu´mulos.(Skordis
(2008), Dodelson y Liguori (2006), Famaey y McGaugh (2012) y Skordis (2009))
1.4.3. Simulaciones nume´ricas
En la actualidad, gran parte de los conocimientos acerca de la estructura y evolucio´n
de los halos de materia oscura proviene de simulaciones nume´ricas.
La primera de estas simulaciones fue llevada a cabo por Holmberg en 1940, utilizando
una computadora analo´gica. Aprovechando el hecho de que la intensidad de las luces sigue
la misma ley de cuadrado inverso que la fuerza gravitacional, su computadora consist´ıa
en 74 lamparitas, fotoce´lulas y galvano´metros. A partir de e´stos, calculo´ la cantidad de
luz recibida por cada ce´lula y, manualmente, movio´ las lamparitas en la direccio´n en la
que recib´ıan ma´s luz.
Utilizando los sistemas de co´mputos de Los A´lamos, John Pasta y Stanislaw Ulam
realizaron en 1953 la primer aplicacio´n de experimentos nume´ricos orientada a sistemas
gravitacionales. Luego, en los an˜os 1960s y 1970s, surgio´ un gran nu´mero de estudios
pioneros en la exploracio´n de sistemas de part´ıculas masivas que interactu´an gravitacio-
nalmente. Gradualmente, se fue incrementando el nu´mero de part´ıculas de 100 en los
primeros trabajos a 1000. (Aarseth y Hoyle (1963), Peebles (1970), White (1976)).
A comienzos de 1970, se hizo posible simular nume´ricamente la dina´mica de las ga-
laxias (Bertone y Hooper, 2016). Simulaciones llevadas a cabo por Miller et al. (1970)
as´ı como tambie´n por Hohl (1971), quienes encontraron que las galaxias soportadas ro-
tacionalmente consist´ıan en un disco estelar que era inestable, en contradiccio´n con las
10
observaciones. En lugar de alcanzar una configuracio´n de equilibrio, se mostro´ que tales
sistemas cambiaban ra´pidamente, formando barras y evolucionando hacia una configura-
cio´n ma´s el´ıptica y soportada por presio´n. La solucio´n a este problema fue propuesta en el
trabajo de Ostriker y Peebles (1973), quienes reconocieron que un disco estelar soportado
por rotacio´n puede ser estable si esta´ embebido dentro de un halo esfe´rico masivo. Justo
despue´s de esta investigacio´n, se presento´ el primer intento de resolver nume´ricamente
la formacio´n y evolucio´n de las estructuras cosmolo´gicas de un universo en expansio´n: la
famosa publicacio´n de 1974 de Press y Schechter.
Despue´s de esta publicacio´n, una serie de acontecimientos a finales de los an˜os setenta
y principios de los ochenta hicieron avanzar significativamente el conocimiento acerca de
los procesos que formaron las estructuras del Universo (ve´ase, por ejemplo, Aarseth et
al., 1979; Centrella y Melott, 1983; Efstathiou y Eastwood, 1981; Gott III et al., 1979;
Klypin y Shandarin, 1983; Tully y Fisher, 1977). Tambie´n la mejora en la velocidad de
los procesadores conjuntamente con la de las te´cnicas nume´ricas posibilitaron simular si-
multa´neamente el comportamiento de millones de part´ıculas. Y la novedosa propuesta de
la Teor´ıa de la Inflacio´n del Universo (Guth, 1982; Linde, 1982) dio significado f´ısico y las
condiciones iniciales para las simulaciones cosmolo´gicas. A todo esto se sumo´, la publica-
cio´n del primer gran relevamiento de galaxias en tres dimensiones (CfA redshift Survey,
Davis et al., 1982), que proveyo´ una distribucio´n que pudo ser directamente comparada
con las simulaciones. Entre otras caracter´ısticas, esta publicacio´n revelo´ los primeros indi-
cios de la “red co´smica” que forma la distribucio´n de materia a grandes escalas. En este
relevamiento, tambie´n se identifico´ la presencia de estructuras significativas en escalas
por debajo de los cu´mulos que entraban en conflicto con las predicciones de simulaciones
llevadas a cabo con materia oscura caliente (White et al., 1983).
La primera simulacio´n de materia oscura fr´ıa fue realizada en 1985 por Davis et al., y
la semejanza de su distribucio´n simulada de halos de materia oscura con la de las galaxias
en el relevamiento CfA era clara, lo que elevo´ el estatus de la materia oscura fr´ıa en el
contexto cosmolo´gico.
Uno de los ma´s destacados descubrimientos es que las simulaciones cosmolo´gicas no
tienen una gran dependencia con la composicio´n de la materia oscura. En particular,
no son sensibles a las interacciones no gravitatorias y son part´ıculas que no sufren efec-
tos de colisio´n. Lo que impacta en el resultado de dichas simulaciones, sin embargo, es
la distribucio´n inicial de velocidades de las part´ıculas de materia oscura (Bond (1986),
Doroshkevich et al. (1980)).
Desde mediados de 1980, comenzo´ a establecerse el paradigma de la materia oscura
fr´ıa. Y, aunque hay escenarios que involucran mezcla de materia oscura (que contienen
cantidades significantes, tanto de materia oscura fr´ıa como caliente) y materia oscura tibia
(que suprimen la estructura so´lo en escalas de galaxias enanas y menores) que pueden
continuar siendo discutidas en la literatura, la posibilidad de que la materia oscura fuera
dominada por neutrinos u otras part´ıculas relativistas fue ra´pidamente abandonada.
En la de´cada siguiente las predicciones de las simulaciones cosmolo´gicas se enfocaron
en la forma de los halos de materia oscura. Un ejemplo de esto fue la publicacio´n del
trabajo de Navarro et al. (1996). La fo´rmula de ajuste simple derivada por los autores
se conoce como el “perfil de Navarro, Frenk y White”. Esta parametrizacio´n sigue siendo
ampliamente utilizada hoy en d´ıa, y representa el punto de referencia primario para la
mayor´ıa de los estudios de deteccio´n de materia oscura, a pesar de que se espera que
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sea inexacta en las regiones ma´s internas de las galaxias, donde los bariones dominan el
potencial gravitatorio (Bertone y Hooper, 2016).
En los u´ltimos an˜os, las simulaciones nume´ricas cosmolo´gicas se enfocaron en la im-
plementacio´n de f´ısica bario´nica, e incluyeron la evolucio´n hidrodina´mica del gas en las
estructuras astrof´ısicas, la formacio´n estelar y la retroalimentacio´n debido a la explosio´n
de supernovas y agujeros negros. Las simulaciones actuales todav´ıa no son capaces de re-
solver todas las escalas relevantes - desde rangos por debajo de los parsecs para formacio´n
estelar a escalas de Gpc para estructuras cosmolo´gicas - , pero pueden implementar f´ısica
bario´nica con para´metros ajustables, que siguen el comportamiento colectivo de grandes
cantidades de gas y estrellas. Estos para´metros, generalmente, coinciden con cantidades
observables como la funcio´n de masa de las galaxias, la relacio´n entre la masa de las
galaxias y la del agujero negro central o la tasa de formacio´n estelar.
Con esta introduccio´n histo´rica intentamos no so´lo contextualizar el surgimiento de
los estudios acerca de la materia oscura, sino tambie´n dar cuenta de las discusiones que
atraviesan estos estudios. En nuestro trabajo, por ejemplo, aceptaremos la existencia
de la materia oscura sin interesarnos en su composicio´n. Intentaremos profundizar, en
cambio, en la relacio´n entre las cantidades de materia oscura y materia visible. Adema´s,
vincularemos nuestras determinaciones con mediciones realizadas a partir de estudios de
lentes gravitacionales.
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Cap´ıtulo 2
Descripcio´n de los halos de materia
oscura y modelo de halos
El conocimiento no es algo que pueda
describirse por s´ı mismo o por oposicio´n
a la ignorancia, sino solamente
considerando el ciclo entero de
acumulacio´n
Bruno Latour
El objetivo que nos hemos propuesto en este cap´ıtulo es brindar las primeras herra-
mientas teo´ricas necesarias para comprender las problema´ticas abordadas en este trabajo.
Describiremos el modelo de halos y, para ello, comenzaremos desarrollando y explicando
los formalismos propios de la densidad nume´rica de halos, el sesgo en su distribucio´n y
el perfil de densidad. Para, finalmente, con todos estos elementos, modelar la funcio´n de
correlacio´n bipuntual y el correspondiente espectro de potencias.
2.1. Halos de materia oscura
Las fluctuaciones iniciales en el campo cuasi homoge´neo de densidad son las que origi-
nan, por inestabilidad gravitatoria, los halos de materia oscura. Este proceso de formacio´n
sigue en sus comienzos el re´gimen lineal y, luego, cuando el contraste de densidad aumenta,
las estructuras logran separarse de la expansio´n general del Universo y colapsan formando
objetos virializados. Es a estas estructuras de materia oscura a las cuales denominaremos
“halos”. Dado que su formacio´n ha sido extensamente estudiada y no forma parte de
los principales problemas que abordaremos en este trabajo, hemos decidido presentar su
desarrollo teo´rico en el ape´ndice A.
Una propiedad de los halos que resulta fundamental en este trabajo es su masa. Segu´n
el contexto, pueden encontrarse diferentes definiciones para la masa de un halo. Desde el
punto de vista teo´rico, si tomamos en cuenta el modelo de colapso esfe´rico, el contraste de
densidad de un objeto que se encuentra en un estado virializado es de ∆ = 18pi2 ' 178,
donde ∆ ≡ ρ¯
ρc
es la sobredensidad relativa a la densidad cr´ıtica de un objeto virializado.
Suponiendo que estas estructuras este´n bien identificadas y posean un centro a partir del
cual pueden delimitarse cascarones esfe´ricos, podemos definir la masa virial M∆ como
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aquella que esta´ contenida dentro del radio r∆, donde este u´ltimo cumple que, en su
interior, la densidad media es ρ¯ = ρc∆, entonces
M∆ =
∫ r∆
0
r2ρ(r)dr =
∆
3
ρc r
3
∆ (2.1)
En este modelo, el radio virial r∆ queda definido como el radio dentro del cual la materia
esta´ virializada y, fuera, la masa se encuentra colapsando hacia el objeto. Diferentes
simulaciones nume´ricas indican que esto ocurre para un valor de ∆ ≈ 200 con cierta
independencia de la cosmolog´ıa. Por eso, se utiliza M200 como un estimador de la masa
virial en simulaciones cosmolo´gicas, si Ωm = 1 (este para´metro cosmolo´gico hace referencia
a la cantidad de materia y fue definido en el ape´ndice A).
De las simulaciones nume´ricas, puede derivarse otro estimador de la masa. E´ste se basa
en que, a partir de algu´n algoritmo de identificacio´n de halos, puede conocerse cua´les son
las part´ıculas que lo forman. Entonces, podemos tomar su masa como la suma de las masas
individuales de la part´ıculas que lo constituyen. Es importante notar que este estimador
tiene la ventaja de estar bien definido, en funcio´n del algoritmo utilizado, y esto hace que
el proceso de determinacio´n de la masa no dependa de la cosmolog´ıa utilizada.
Tambie´n pueden construirse otros estimadores a partir de cata´logos observacionales de
galaxias, pero a e´stos los explicaremos ma´s adelante cuando presentemos la identificacio´n
de estructuras en dichos cata´logos.
2.2. Densidad nume´rica de halos
Para poder realizar, ma´s adelante, una descripcio´n del modelo de halos es necesario
entender co´mo esta´ definida la densidad nume´rica de halos, tambie´n denominada “fun-
cio´n de masa”. Denotaremos a e´sta u´ltima como n(m, z), ya que depende de la masa
(m) y el corrimiento al rojo (z) en el cual es computada. Como los halos se forman a
partir de regiones en el campo de fluctuaciones inicial, para estimar n(m, z) es necesario
determinar la densidad nume´rica de aquellas regiones suficientemente densas como para
colapsar. Press y Schechter (1974) propusieron un modelo para esto, que explicaremos a
continuacio´n, siguiendo a Sgro´ (2014). Ellos enunciaron la siguiente expresio´n:
m2n(m, z)
ρ¯
dm
m
= νf(ν)
dν
ν
(2.2)
donde ρ¯ es la densidad media del Universo y
ν f(ν) =
√
ν
2pi
exp(−ν/2) ν ≡ δ
2
sc(z)
σ2(m)
(2.3)
Aqu´ı δsc es la densidad cr´ıtica requerida para el colapso esfe´rico en el tiempo z, extrapola-
da linealmente al presente usando la teor´ıa lineal. En un universo Einstein-de Sitter (ver
ape´ndice A), δsc(z = 0) = 1,686, mientras que en otras cosmolog´ıas δsc depende suave-
mente de Ωm y ΩΛ (Eke et al., 1996). En la ecuacio´n 2.3, σ
2(m) es la varianza en el campo
de fluctuaciones inicial suavizado con un filtro de tipo escalo´n de escala R = (3m/4piρ¯)1/3,
extrapolado al presente, utilizando la teor´ıa lineal:
σ2lin(m) =
∫ ∞
0
dk
k
k3P lin(k)
2pi2
|W (kR)| (2.4)
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donde W (x) = (3/x3) [sin(x)− x cos(x)] es la transformada de Fourier de un perfil de tipo
escalo´n.
Si se expresa la funcio´n de masa a partir de ν ≡ [δsc(z)/σ(m)]2, se logra que e´sta tenga
una forma universal, independiente del corrimiento al rojo y del espectro de potencia.
Para construir una funcio´n de masa de este tipo, en primer lugar, debemos calcular la
fluctuacio´n de masa esperada en una regio´n de cierto taman˜o, en un campo gaussiano,
caracterizado por su espectro de potencia P (k),
∆2(M¯, t) =
〈(
M(~x, t)− M¯
M¯
)2〉
=
1
V 2W
∫ ∞
0
dk
k
k3 |δ(~k, t)|2 V 3
2pi2
|W (~k)|2
= D2(t)
1
V 2W
∫ ∞
0
dk
k
k3 |δ(~k, ti)|2 V 3
2pi2
|W (~k)|2
= D2(t) ∆2(M¯, ti) (2.5)
donde W (k) selecciona volu´menes de taman˜o VW y densidad media M¯ , δ
2 son las
fluctuaciones en masaM alrededor de la masa media M¯ = ρ¯VW y δ(~k, t) son las amplitudes
del desarrollo de Fourier del campo de densidad
ρ(x¯, t) = ρ¯(t)
∫
δ(~k, t) exp(i~k · ~x) d~k (2.6)
Dado un modelo cosmolo´gico, podemos calcular el crecimiento lineal de las amplitudes
a partir de algu´n tiempo inicial ti, haciendo uso de que δ(~k, t) = D(t)δ(~k, ti) donde, para
un universo Einstein-de Sitter, D(t) = ( t
ti
)
2
3 .
Asumiendo que el campo δ(~k, t) es gaussiano para el momento ti, se puede escribir el
campo de fluctuaciones en densidad suavizado en la escala M¯ como:
δ(M¯, ~x, t) ≡
∫
ρ¯δ(~x ′, t)W (~x− ~x ′) d~x ′
=
∑
ρ¯ V
∑
~k
δ(~k, t)W (~k) exp(−i~k · ~x)
= ρ¯ D(t)
V 2
(2pi)3
∫
δi(~k, ti) exp(−i~k · ~x) d~k (2.7)
Dado que δ(~k, ti) es un campo gaussiano, δ(M¯, ~x, t) es una suma de campos gaus-
sianos y, por lo tanto, es un campo gaussiano con media cero y varianza ∆(M¯, t). Y su
distribucio´n de probabilidad es
P (δ)dδ =
1
(2pi∆2)( 1
2
)
exp(− δ
2∆2
) dδ (2.8)
Suponiendo que conocemos la forma del espectro de potencia: P (k, ti) ∝ km, la depen-
dencia de ∆ con la masa resulta
∆(M¯, t) ∝ D(t)M¯−(m+3)/6 (2.9)
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Si tomamos, por ejemplo, m = 2, entonces, ∆(M, t) = AD(t)/M (1/6), donde A es
una constante, en escalas suficientemente grandes, tal que ∆(M¯, t) 1, como δ(M¯, ~x, t)
es un campo gaussiano con media cero y con muy poca dispersio´n, la mayor´ıa de las
fluctuaciones en estas escalas estara´n en el re´gimen lineal δ < 1. En escalas ma´s pequen˜as,
en cambio, la dispersio´n es mayor, haciendo que algunas fluctuaciones posean δ ∼ 1. Estas
u´ltimas regiones del espacio se separara´n de la expansio´n general del Universo y entrara´n
en el re´gimen no lineal, colapsara´n y formara´n, eventualmente, un halo virializado de
materia oscura.
Para entender que´ sucede con el campo de densidad a medida que el tiempo avanza,
mantendremos la masa media (M¯) constante. A medida que t crece, D(t) tambie´n crece
y, por lo tanto, la dispersio´n aumenta. Esto hace que, si bien el campo en escalas grandes
es inicialmente lineal, luego alcanzara´ fluctuaciones con δ ∼ 1 para estas escalas, en
algunas regiones del espacio. Entonces, objetos en escala de masa cada vez ma´s grandes
comenzara´n a ingresar al re´gimen no lineal y a colapsar, lo que explica el crecimiento
jera´rquico de estructuras.
Teniendo en cuenta que δc, segu´n el modelo del colapso esfe´rico, es la densidad cr´ıtica a
partir de la cual los objetos comienzan a colapsar, entonces, la fraccio´n de las fluctuaciones
para la cual la densidad media esta´ por encima de la densidad umbral es:
F (M¯, t) =
∫ ∞
δc
dδ
1
(2pi)1/2D(t) ∆(M¯, ti)
exp
(−δ2/2D(t)2 ∆2(M¯, ti))
=
∫ ∞
δc/D∆
1
(2pi)1/2
exp
(−x2/2) dx (2.10)
donde x = δc/D∆. Press y Schechter (1974) consideraron la hipo´tesis de que esta fraccio´n
puede ser identificada como la porcio´n del Universo que ha colapsado en objetos de masa
menor que M¯ . Adema´s, como e´stas ocupan un volumen V = M¯/δ, entonces
F (M¯, t) =
∫ ∞
M¯
n(M¯)
M¯
ρ¯
dM¯ (2.11)
Es importante notar que, si M¯ → 0 en la ecuacio´n 2.9, ∆ → ∞ y la integral va de
0 hasta infinito, entonces, F (M¯ ≥ 0, t) = 1/2. Esto quiere decir que so´lo la mitad del
Universo colapsa en objetos de algu´n taman˜o. Esto, sin embargo, es contradictorio con el
hecho de que, para masas suficientemente bajas, el campo de densidad siempre se vuelve
no lineal y, por lo tanto, colapsar´ıa en objetos suficientemente pequen˜os. Para superar
este problema, Press y Schechter (1974) introdujeron arbitrariamente un factor 2 en la
ecuacio´n 2.10 y 2.11 para obtener una funcio´n de masa, n(M¯, t), como
n(M¯, t) dM = −
(
2
pi
)1/2
ρ¯
M¯
δc
D(t) ∆2(M¯, t)
d∆(M¯, t)
dM¯
×exp
[
− δ
2
c
2D2(t) ∆2(M¯, t)
]
dM¯ (2.12)
Esto cumple con la siguiente condicio´n de normalizacio´n
1
ρ¯
∫
dn
dM
M dM =
∫
f(ν) dν = 1 (2.13)
16
que indica que toda la materia se encuentra ligada a un halo de alguna masa.
Actualmente, la expresio´n 2.12 es conocida como la “funcio´n de masa de Press y
Schechter”. Para un espectro de potencia de la forma P (k) ∝ km, ∆(M¯) ∝ M¯−(m+3)/6, la
funcio´n de masa queda
n(M¯, t) dM =
√(
1
2pi
)
ρ¯
M¯
(
1 +
m
3
)(
M¯
M∗(t)
)(3+m)/6
× exp
[
−
(
M¯
M∗(t)
)(3+m)/3]
dM¯
M¯
(2.14)
donde M∗(t) es la masa caracter´ıstica definida como la masa que tendr´ıa un objeto en el
tiempo t, evolucionar´ıa linealmente, cuya densidad al tiempo ti era δsc: D(t)∆(M∗(t), ti) =
δsc.
La funcio´n propuesta por Press y Schechter (1974) fue desarrollada a partir de suponer
que los halos se forman a partir de pequen˜as fluctuaciones gaussianas que crecen hasta
alcanzar la densidad cr´ıtica y, a partir de e´sta, comienzan a evolucionar segu´n el modelo
de colapso esfe´rico. Pero Doroshkevich (1970) y Bardeen et al. (1986) observaron que,
en un campo de densidad gaussiano, las perturbaciones son triaxiales y que, por esto, en
comparacio´n con simulaciones nume´ricas, la funcio´n de masa de Press y Schechter (1974)
sobreestima la cantidad de objetos de baja masa. Sheth y Tormen (1999) propusieron que
pod´ıa reducirse sustancialmente esta discrepancia si se asume la formacio´n de estructuras
a partir de un colapso elipsoidal. Teniendo en cuenta esto, propusieron una nueva forma
funcional que considera los efectos del colapso no esfe´rico y establecieron los para´metros
de su modelo, a partir de ajustes en simulaciones nume´ricas:
νf(ν) = A(p)
(
1 + (qν)−p
)( qν
2pi
)1/2
exp(−qν/2) (2.15)
donde p ' 0,3, A(p) = [1 + 2−p Γ(1/2 − p)/√pi] ≈ 0,3222, y q ≈ 0,75. Es importante
notar que para p = 1/2 y q = 1, la expresio´n coincide con la ecuacio´n 2.10. Para ν  1,
νf(ν) ∝ ν0,5−p, mientras que el valor de ν = 1 define la masa caracter´ıstica M∗. Esta
u´ltima es ∼ 2 × 1013M en z0, por lo que la mayor´ıa de los halos tienen una masa por
debajo de e´sta.
A pesar de que la funcio´n de Sheth y Tormen (1999) se ajusta mejor a las observaciones
que las propuestas anteriormente, Jenkins et al. (2001) demostraron que e´sta sobreesti-
ma la cantidad de halos de masas altas. Y, mediante el uso de simulaciones nume´ricas,
propusieron una nueva forma funcional para la funcio´n de masa:
f(σ) = Aexp(−|ln(σ−1)−B|) (2.16)
con A = 0,315, B = 0,61 y  = 3,8. Para la determinacio´n de estos para´metros, se
utilizaron simulaciones con diferentes corrimientos al rojo y condiciones iniciales. Esto se
logro´ con una mayor precisio´n y sobre un rango ma´s amplio de masas. Adema´s, mostraron
que si A era tomado como un para´metro libre de la funcio´n de masa, encontraron un ajuste
todav´ıa mejor (A = 0,353, p = 0,175 y q = 0,73), donde el 84 % de la masa se halla en
halos.
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2.3. El sesgo en la distribucio´n de halos
Luego de entender la formacio´n de los halos, surge la pregunta de si e´stos trazan la dis-
tribucio´n de la materia oscura. A continuacio´n, estudiaremos esta distribucio´n siguiendo
los formalismos de Press y Schechter (1974) y Sheth y Tormen (1999).
Para poder estudiar esto, supondremos que se divide el Universo en celdas de un dado
volumen como´vil V . Cada una de e´stas podr´ıa contener diferentes cantidades de masa,
M . Y, por lo tanto, tendr´ıan diferentes densidades: M/V ≡ ρ¯ (1 + δ). Si definimos a
N(m, z1|M,V, z0) como el nu´mero medio de halos de masa m que colapsaron en z1, y se
encuentran en celdas de taman˜o V que conten´ıan una cantidad de masa M en z0, podemos
calcular su sobredensidad mediante la siguiente expresio´n:
δh(m, z1|M,V, z0) = N(m, z1|M,V, z0)
n(m, z1)
− 1 (2.17)
donde n(m, z1) es la funcio´n de masa estudiada en la seccio´n anterior. Por lo tanto, es
necesario describir a N(m, z1|M,V, z0).
Para poder establecer cua´l es el nu´mero de halos dentro del volumen V , se pueden
pensar a e´stos como regiones suficientemente densas como para colapsar. Entonces, el
nu´mero de halos dentro de ese volumen es igual al taman˜o inicial de V por la densidad
nume´rica de regiones dentro de ese volumen que tengan una densidad suficientemente
grande como para colapsar y formar halos. Si V es sobredenso hoy, su taman˜o como´vil es
ma´s pequen˜o que su taman˜o inicial. El taman˜o como´vil inicial puede expresarse en funcio´n
del volumen V como M/ρ¯ = V (1 + δ). Haciendo uso de esto u´ltimo en la ecuacio´n 2.17,
podemos escribir N(m, z1|M,V, z0) = n(m, z1|M,V, z0)V (1 + δ) e intentar estimar la
densidad nume´rica n(m, z1|M,V, z0).
Como mostramos en la seccio´n anterior, la densidad nume´rica media de halos n(m, z1)
en funcio´n de la densidad cr´ıtica requerida por el modelo de colapso esfe´rico en el tiempo
z1 (δsc(z1)) puede ser descripta por las ecuaciones 2.2 y 2.3. Podemos pensar a n(m, z1)
como una descripcio´n de la densidad nume´rica de halos en celdas extremadamente grandes
y exactamente tan densas como el fondo del Universo: celdas tal que M → ∞ y δ = 0.
Siguiendo la misma lo´gica, podemos considerar celdas ma´s densas como regiones en las
cuales la densidad cr´ıtica requerida para el colapso esfe´rico es ma´s fa´cil de alcanzar.
Entonces, podemos generar una aproximacio´n de n(m, z1|M,V, z0) reemplazando δsc en
la expresio´n de n(m, z) por δsc(z1) − δ0(δ, z0) (Mo y White, 1996). Es importante notar
que δsc(z1) ha sido extrapolado desde las condiciones iniciales usando la teor´ıa lineal,
mientras que δ es el valor real de la densidad y ha sido trasformada desde su valor en las
condiciones iniciales usando la teor´ıa no lineal. En cambio, δ0(δ, z0) denota la densidad
inicial que debe haber tenido una regio´n para alcanzar δ en z0, extrapolada utilizando la
teor´ıa lineal.
De esta manera, podemos encontrar una estima razonable de la densidad de halos de
masa m que se encuentran virializados a z1 y esta´n en celdas de volumen V , con masa M
a z0:
m2 n(m, z1|M,V, z0)
ρ¯
dm
m
= ν10 f(ν10)
dν10
ν10
(2.18)
donde ν10 =
[δsc(z1)−δ0(δ,z0)]2
σ2(m)−σ2(M) y f(ν) posee la forma funcional descripta en las ecuaciones
2.12 y 2.15.
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A continuacio´n, estudiaremos dos l´ımites de la ecuacio´n 2.18. El primero es cuando
V → 0, δ →∞ y δ0 → δsc(z0) independientemente del valor de M . Una regio´n de taman˜o
pequen˜o que contienen una masa M es lo que nosotros llamamos un halo de masa M .
Entonces, si tenemos un halo de una dada masa M a z0, N(m, z1|M,V = 0, z0) es el
nu´mero promedio de subhalos de masa m en tiempos anteriores (z1 ≥ z0). Tomando este
l´ımite de la expresio´n 2.18, obtenemos lo que se conoce como funcio´n de “masa progenitora
o condicional”. El otro l´ımite a estudiar es aquel que se da cuando V → ∞. Entonces
M →∞, por lo tanto, σ2(M)→ 0 y |δ| → 0. En este caso, como es esperable, la ecuacio´n
2.18 se reduce a n(m, z1).
Continuando con el u´ltimo l´ımite estudiado, segu´n Bernardeau (1994), podemos utili-
zar la siguiente aproximacio´n de δ0(δ):
δ0
1 + z
=
∞∑
k=0
akδ
k = δ − 17
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δ2 +
341
567
δ3 − 55805
130977
δ4 + ... (2.19)
Como las celdas son grandes, la masa M contenida en ellas tambie´n y, por lo tanto,
mayor que la masa m∗ de un halo t´ıpico. Adema´s, en este l´ımite, σ(M) σ(m), pra´cti-
camente para todo valor de m, esto permite que consideremos que σ(M)→ 0. Entonces,
n(m, z1|M,V, z0) ≈ n(m, z1)− δ0(δ, z0)
(
∂n(m, z1)
∂δsc
)
δsc(z1)
+ ... (2.20)
tal que
δh(m, z1|M,V, z0) ≈ δ − (1 + δ)δ0(δ, z0)
(
∂ln n(m, z1)
∂δsc
)
δsc(z1)
(2.21)
Si consideramos la funcio´n de masa de Sheth y Tormen (ecuacio´n 2.15) y tomamos so´lo
los te´rminos hasta el orden ma´s bajo en δ, obtenemos:
δh(m, z1|M,V, z0) ≈ δ
(
1 +
qν − 1
δsc(z1)
+
2p/δsc(z1)
1 + (qν)p
)
= b1(m, z1) δ (2.22)
Esta u´ltima expresio´n establece que la sobredensidad de halos en celdas de un taman˜o
suficientemente grande es linealmente proporcional a la sobredensidad de masa, y b1(m, z1)
es la constante de proporcionalidad. Es importante destacar que e´sta depende de la masa
de los halos y el corrimiento al rojo al que se virializaron, pero es independiente del taman˜o
de las celdas.
Para comprender mejor las implicancias de la ecuacio´n 2.22, consideremos el caso
q = 1 y p = 0. Esto hace que los halos masivos (con una masa superior a m∗ y para los
cuales ν > 1) tendra´n b1(m, z1) > 1, entonces, decimos que esta´n sesgados respecto de la
materia oscura, mientras que los halos menos masivos (ν < 1) tendra´n b1(m, z1) < 1 y los
denominamos “halos antisesgados”.
Pero la relacio´n lineal que hemos obtenido so´lo es va´lida en escalas grandes. Para
extender el ana´lisis, es necesario pensar la distribucio´n de halos en funcio´n de la densidad
de materia δ y expresarla en un desarrollo en serie de potencia:
δh(k) =
∑
i
bik
i (2.23)
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Utilizando la expresio´n de la funcio´n de masa de Sheth y Tormen en la ecuacio´n
2.18, podemos encontrar los coeficientes del desarrollo. A continuacio´n, se presentan los
primeros de e´stos (Mo et al., 1997; Scoccimarro et al., 2001):
b1(m, z1) = 1 + 1 + E1
b2(m, z1) = 2 (1 + a2) (1 + E1) + 2 + E2 (2.24)
b3(m, z1) = 6 (a2 + a3) (1 + E1) + 3 (1 + a1) (2 + E2) + a3 + E3
donde
1 =
qν − 1
δsc(z1)
2 =
qν
δsc(z1)
qν − 3
δsc(z1)
(2.25)
3 =
qν
δsc(z1)
(
qν − 3
δsc(z1)
)2
y
E1 =
2p/δsc(z1)
1 + (qν)p
E2
E1
=
1 + 2p
δsc(z1)
+ 2 (2.26)
E3
E1
=
4(p2 − 1) + 6pqν
δ2sc(z1)
+ 321
Es importante notar que los coeficientes de sesgo bi cumplen con la relacio´n de con-
sistencia: ∫
mn(m, z)
ρ¯
bk(m, z) dm = δk,0 (2.27)
donde δk,0 es la delta de Kronecker. Teniendo en cuenta estas ecuaciones, los halos ma´s
masivos tienden a presentar un sesgo mayor respecto de la distribucio´n de materia y,
adema´s, estos halos tienen un sesgo au´n mayor en tiempos anteriores (corrimientos al
rojo ma´s altos).
Para concluir con esta seccio´n, nos interesa mencionar que, cuando existe una relacio´n
lineal entre la distribucio´n de halos y la de materia, los para´metros de dicho sesgo esta´n
completamente determinados por la funcio´n de masa de los halos. Si, en cambio, describi-
mos la distribucio´n de materia a partir de la teor´ıa perturbativa, las predicciones de esta
teor´ıa y la funcio´n de masa dependen de la forma del espectro de potencia primordial. En
este modelo, las fluctuaciones del espectro inicial de potencia son usadas para describir
de manera completa el sesgo de los halos de materia oscura.
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2.4. Perfil de densidad de los halos
Para continuar con la descripcio´n de los halos de materia oscura, expondremos co´mo
se modela la distribucio´n de materia dentro de e´stos y obtendremos expresiones que sera´n
de utilidad ma´s adelante en el ana´lisis de lentes gravitacionales y el modelo de halos.
Uno de los modelos ma´s simples para describir el perfil de densidad de galaxias y
cu´mulos es el de la esfera singular isoterma (SIS, por sus siglas en ingle´s). E´ste surge
de suponer que el contenido de materia de los halos se comporta como un gas ideal
confinado por un potencial gravitacional con simetr´ıa esfe´rica. Se considera que este gas
esta´ en equilibrio te´rmico e hidrosta´tico. A pesar de ser un modelo muy sencillo, una de
sus virtudes es que permite reproducir las curvas de rotacio´n planas de las galaxias. Su
perfil de densidad esta´ dado por:
ρSIS(r) =
σ2
2piGr
(2.28)
donde σ es la dispersio´n de velocidades de las part´ıculas, que esta´ vinculada con la velo-
cidad circular de la forma σ = vc/
√
2, y r es la distancia desde el centro de la esfera.
Para obtener la masa, debe integrarse el perfil de densidad y, en este caso, la masa
SIS diverge como r−2. Por lo tanto, si no se trunca en algu´n radio exterior, la masa es
infinita. Entonces, para que el modelo sea aplicable a un sistema con masa finita, deben
realizarse algunas modificaciones. Tal como sera´ usado en nuestro trabajo, este perfil es
ampliamente utilizado en los estudios de lentes gravitacionales; no as´ı, para el modelo de
halos.
Por otro lado, siguiendo lo planteado por Cooray y Sheth (2002), podemos pensar
que, si los halos son picos de densidad, la densidad de un pico alto es menor que la de
picos ma´s pequen˜os, es decir, los picos ma´s altos esta´n menos concentrados centralmente.
Por lo tanto, podr´ıamos esperar que los halos virializados masivos tambie´n este´n menos
concentrados que los de baja masa. Pudieron encontrarse estas tendencias en simulaciones
nume´ricas y esto dio origen a funciones de la siguiente forma:
ρ(r|m) = ρs
( r
rs
)α (1 + r
rs
)β
(2.29)
donde rs es el radio de escala, ρs la densidad a ese radio de escala.
Uno de los perfiles ma´s utilizados son el propuesto por Navarro, Frenk y White (Na-
varro et al., 1996, de ahora en ma´s NFW ), con α = 1 y β = 2, que tiene una pendiente
interior de −3. Y el otro es el denominado M99, propuesta por Moore et al. (1999), con
α = β = 3/2 y que tiene una pendiente interior de −1,4. La diferencia entre los perfiles
mencionados son apreciables principalmente en escalas pequen˜as, tales que r  rs.
A partir de la densidad, integrando el perfil hasta el radio viral (rvir), se puede obtener
la masa:
m =
∫ rvir
0
4pir2ρ(r|m)dr (2.30)
Para el perfil de NFW :
mNFW = 4pir
3
sρs
[
ln(1 + c)− c
1 + c
]
(2.31)
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Y para M99
mM99 = 4pir
3
sρs
2 ln(1 + c3/2)
3
(2.32)
en ambas expresiones c = rvir/rs es el para´metro de concentracio´n.
Es importante notar que, para el ca´lculo de la masa, hemos asumido que el perfil del
halo debe ser truncado en rvir, sin embargo, formalmente los perfiles de NFW y M99
se extienden hasta el infinito. E´stos decaen en radios grandes como r−3 y esto produce
que la masa dentro de ellos diverja logar´ıtmicamente. Entonces, la decisio´n de truncar
los perfiles en el radio virial nos asegura que la masa en su interior sea la misma que la
descripta por la funcio´n de masa discutida previamente.
Dado que la mayor parte de la masa esta´ contenida en radios mucho menores que el
rvir, el valor ajustado de rs no es muy sensible al rvir l´ımite. Las simulaciones, adema´s,
muestran que para halos de la misma masa puede ajustarse la distribucio´n de probabilidad
de que la concentracio´n c = rs/rvir mediante la siguiente expresio´n:
p(c|m, z) dc = d lnc√
2piσ2c
exp
[
− ln
2[c/c¯(m, z)]
2σ2lnc
]
(2.33)
Aunque la concentracio´n media c¯(m, z) depende de la masa del halo, el ancho de la
distribucio´n σlnc, no. Esta dependencia para el perfil de NFW puede escribirse como:
c¯NFW (m, z) =
9
1 + z
[
m
m∗(z)
]0,13
(2.34)
donde m∗(z) es la masa para la cual σ(m, z) = δc y para σlnc ≈ 0,25. Para el perfil M99,
en cambio, la relacio´n es:
c¯M99 ≈
(
c¯NFW
1,7
)0,9
(2.35)
Cabe destacar que la ecuacio´n 2.34 permite inferir que los halos menos masivos son,
en promedio, ma´s concentrados que aquellos ma´s masivos.
Para el desarrollo subsiguiente del modelo de halos, nos sera´ u´til la transformada de
Fourier del perfil de densidad de los halos de materia oscura. Para esto, es necesario
expresar el perfil de densidad como:
u(r|m) = ρ(r|m)
m
(2.36)
la transformada de Fourier de esta cantidad es:
u(k|m) =
∫
u(r|m)4pir2 sin(kr)
kr
dr (2.37)
para el perfil de NFW , la transformacio´n queda expresada mediante la siguiente expresio´n
anal´ıtica:
u(k|m) = 4piρsr
3
s
m
[
sin(krs)Si([1 + c]krs)− Si(krs)]− (2.38)
sin(ckrs)
(1 + c)krs
+ cos(krs[Ci([1 + c]krs)− Ci(krs)]
]
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donde las funciones integrales seno y coseno esta´n definidas por:
Ci(x) =
∫ ∞
x
−cos(t)
t
dt (2.39)
Si(x) =
∫ x
0
sin(t)
t
dt (2.40)
2.5. Modelo de halos
El modelo de Press y Schechter (1974) para la funcio´n de masa de los halos de materia
oscura supone que toda la materia del Universo se encuentra agrupada en objetos viria-
lizados que conocemos como “halos”. A partir de esto y de las fo´rmulas anteriores que
describen la distribucio´n espacial de los halos, la abundancia y la densidad, siguiendo a
Cooray y Sheth (2002), desarrollaremos la construccio´n del modelo de halos. A continua-
cio´n, consideraremos en detalle el formalismo propuesto por Neyman y Scott (1952). Sin
embargo, como e´ste fue redactado en te´rminos de estad´ıstica discreta, es necesario exten-
derlo para poder utilizar distribuciones continuas de densidad. Tambie´n, en vez de utilizar
las cantidades en el espacio de coordenadas reales, llevaremos a cabo las transformaciones
pertinentes para poder expresarlas en el espacio de Fourier, dado que de esta manera las
cuentas son considerablemente ma´s simples. Tampoco utilizaremos el modelo propuesto
por ellos, ya que, en publicaciones posteriores, se han hallado modelos ma´s realistas. Para
escribir el modelo en funcio´n de un campo de densidad continua en el espacio de Fourier,
tomaremos la formulacio´n realizada por (Scherrer y Bertschinger, 1991). E´sta permite
incorporar en el modelo correlaciones halo-halo ma´s generales y realistas. Es importante
tener en cuenta que este modelo se basa en dos hipo´tesis: que la funcio´n de correlacio´n1
en escalas pequen˜as esta´ dominado por la distribucio´n de materia dentro de los halos,
es decir, por su perfil de densidad; y que, en escalas grandes, la evolucio´n del espectro
de potencia primordial puede ser calculado mediante la teor´ıa lineal, y, por lo tanto, la
correlacio´n en estas escalas esta´ bien descripta por los resultados de e´sta, modelados por
los factores de sesgo.
En particular, realizaremos la descripcio´n de la funcio´n de correlacio´n bipuntual. Para
esto, es necesario tener en cuenta que, para el modelo, toda la masa esta´ contenida en
halos que tienen un rango muy amplio de masas y perfiles de densidad. Por lo tanto, la
1Consideramos que este concepto es ba´sico dentro de los estudios estad´ısticos de la estructura en gran
escala del Universo, por lo tanto y para poder continuar con el desarrollo del presente cap´ıtulo, suponemos
que ya es conocido. Sin embargo, para complementar lo desarrollado aqu´ı, en el ape´ndice B, presentamos
y ejemplificamos la funcio´n de correlacio´n y el espectro de potencia
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densidad en la posicio´n ~x se obtiene sumando la contribucio´n de cada uno:
ρ(~x) =
∑
i
fi(~x− ~xi)
=
∑
i
ρ(~x− ~xi|mi)
=
∑
i
miu(~x− ~xi|mi)
=
∑
i
∫
dmd3~x′ δ(m−mi) δ(x′ − xi)mu(~x− ~x′|m)
(2.41)
donde fi denota el perfil de densidad del ie´simo halo, que se asume que esta´ centrado en
~xi. La segunda ecuacio´n sigue de asumir que la densidad alrededor del halo depende so´lo
de su masa, la forma de este perfil se parametriza por ρ, que depende de la distancia desde
el centro del halo y la masa del halo. La tercera igualdad hace uso del perfil normalizado
u; y que, en la u´ltima expresio´n, es reemplaza por ρ dividida por la masa total contenida
en el perfil:
∫
d3x′u(x− x′|m) = 1.
Una cantidad que sera´ necesaria para construir el modelo es la densidad nume´rica de
halos de masa m, dada por la siguiente expresio´n:
n(m) ≡
〈∑
i
δ(m−mi)δ3(~x′ − ~xi)
〉
(2.42)
donde 〈...〉 denota un promedio sobre un conjunto de universos. Aqu´ı es necesario que
realicemos algunas aclaraciones sobre este promedio. Como puede observarse en lo tratado
hasta ahora, tanto las condiciones iniciales como la evolucio´n del Universo observado
pueden entenderse como un resultado de acuerdo con una teor´ıa probabil´ıstica. Pero,
esto conlleva la dificultad de que no disponemos de ma´s de una realizacio´n y, por lo
tanto, no podemos contrastar dicha teor´ıa. Sin embargo, si suponemos que las propiedades
estad´ısticas del campo de densidad son invariantes ante traslaciones espaciales (y las
observaciones parecen indicar esto), podemos recurrir a la llamada hipo´tesis ergo´dica. E´sta
supone que regiones suficientemente separadas espacialmente, representan fluctuaciones
en la estad´ıstica equivalentes a las que obtendr´ıamos de tomar realizaciones independientes
del ensamble teo´rico (Adler, 1981). Esto nos permite utilizar el operador 〈...〉 sin que sea
necesario especificar si es un promedio espacial o sobre un ensamble.
Otra cantidad que necesitaremos es la densidad media ρ¯(x):
ρ¯(x) = 〈ρ(x)〉 =
〈∑
i
miu(~x− ~xi|mi)
〉
=
∫
dmn(m)m
∫
d3~x′ u(x− ~x′|m) (2.43)
=
∫
dmn(m)m
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donde el promedio anterior fue reemplazado por un promedio sobre la funcio´n de masa
de los halos n(m) y un promedio espacial.
Utilizando las expresiones que acabamos de obtener, podemos escribir la funcio´n de
correlacio´n (ver ape´ndice B) como:
ξ(~x− ~x′) = ξ1h(~x− ~x′) + ξ2h(~x− ~x′) (2.44)
con
ξ1h(~x− ~x′) =
∫
dm
m2n(m)
ρ¯2
∫
d3yu(y|m)u(~y + ~x− ~x′|m)
ξ2h(~x− ~x′) =
∫
dm1
m21n(m1)
ρ¯
∫
dm2
m22n(m2)
ρ¯
×
∫
d3~x1u(~x
′ − ~x1|m1)
∫
d3~x2u(~x
′ − ~x2|m2)ξhh(~x1 − ~x2|m1,m2)
donde el primer te´rmino describe el caso en el cual las dos contribuciones a la densidad
son del mismo halo y, el segundo, el caso en el cual las dos contribuciones son de diferentes
halos. Ambos te´rminos requieren saber co´mo dependen de la masa, tanto la abundancia
como la densidad de los halos. El segundo te´rmino requiere tambie´n conocer ξhh(~x −
~x′|m1,m2), es decir, la funcio´n de correlacio´n bipuntual de los halos de masa m1 y m2.
El primer te´rmino es relativamente sencillo de calcular, ya que es so´lo la convolucio´n
de dos perfiles similares de la forma u(~r|m), ponderados por la densidad total de pares
aportados por los halos de masa m. Este te´rmino se estudio´ en la de´cada de 1970, antes
de que las simulaciones nume´ricas proporcionaran modelos precisos de la abundancia de
los halos y los perfiles de densidad (McClelland y Silk, 1978; Peebles, 1974). Los valores
ma´s realistas de e´stos llegar´ıan veinte an˜os ma´s tarde (Sheth y Jain, 1997).
El segundo te´rmino es ma´s complicado. Si u1 y u2 fueran extremadamente puntiagu-
das, podr´ıamos reemplazarlo por funciones delta de Dirac y las integrales sobre x1 y x2
producir´ıan a ξhh(~x−~x′|m1,m2). Escribiendo ~x1−~x2 = (~x−~x′)+(~x′−~x2)− (~x−~x1), po-
demos mostrar que esto tambie´n deber´ıa ser una aproximacio´n razonable si ξhh(~r|m1,m2)
var´ıa suavemente en escalas mayores que la extensio´n t´ıpicas de un halo. Adema´s, si-
guiendo con la discusio´n de la seccio´n anterior con respecto al sesgo de los halos, podemos
afirmar que, en escalas grandes, es determinista:
ξ(~r|m1,m2) ≈ b(m1) b(m2) ξ(~r) (2.45)
Ahora ξ(r) puede ser sacado fuera de las integrales sobre m1 y m2, haciendo que e´stas
puedan separarse. La relacio´n de consistencia 2.27 muestra que cada integral es igual a la
unidad. Entonces, en escalas que son mucho mayores a las t´ıpicas de un halo ξ2h(~r) ≈ ξ(~r).
Sin embargo, en grandes escalas ξ(~r) ≈ ξlin(~r) y, entonces, el te´rmino de dos halos es muy
simple:ξ2h ≈ ξlin(~r).
El ajuste ξhh(~r|m1,m2) ≈ b(m1)b(m2)ξ(~r) puede sobreestimar el valor correcto en
escalas intermedias. Adema´s, en pequen˜as escalas, la funcio´n de correlacio´n halo - halo
debe, eventualmente, caer. Esto es debido a que los halos son espacialmente exclusivos,
por lo que cada halo es como una pequen˜a esfera. Teniendo en cuenta que ξ(~r) es una
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estimacio´n grosera, usar ξhh(~r|m1,m2) ≈ b(m1)b(m2)ξlin(~r), es decir, usar la funcio´n de
correlacio´n lineal en lugar de la total, incluso en escalas ma´s pequen˜as, es una manera tosca
pero conveniente de computar esta sobreestimacio´n. Los resultados de Sheth y Lemson
(1999), por ejemplo, muestran que no es realmente necesaria una gran precisio´n, ya que, a
pequen˜a escala, la funcio´n de correlacio´n esta´ casi solamente determinada por el te´rmino
de un halo.
Aunque casi todos los trabajos usan esta aproximacio´n, es importante tener en cuenta
que esa forma de hacerlo esta´ motivada principalmente en la conveniencia. Por ejemplo,
si los efectos de exclusio´n de volumen so´lo son importantes en escalas muy pequen˜as,
entonces, utilizar la aproximacio´n de la teor´ıa de perturbacio´n en lugar de la utilizacio´n
de la teor´ıa lineal simple, puede proporcionar una mejor aproximacio´n.
Como la funcio´n de correlacio´n del modelo implica convoluciones, es mucho ma´s fa´cil
trabajar en el espacio de Fourier: las convoluciones de los perfiles de densidad del espacio
real se convierten en productos simples para las transformadas de Fourier de los perfiles
de los halos. Por lo tanto, podemos escribir el espectro de potencia (dado que e´ste u´ltimo
es la transformada de Fourier de la funcio´n de correlacio´n, ver ape´ndice B) de la materia
oscura como:
P (~k) = P 1h + P 2h, donde (2.46)
P 1h(~k) =
∫
dmn(m)
(
m
ρ¯
)2
|u(~k|m)|2
P 2h(~k) =
∫
dm1 n(m1)
(
m1
ρ¯
)2
|u(~k|m1)|2
∫
dm2 n(m2)
(
m2
ρ¯
)2
|u(~k|m2)|2Phh(~k|m1,m2)
Aqu´ı, u(~k|m) es la transformada de Fourier de la distribucio´n de materia oscura dentro
de un halo de masa m (ecuacio´n 2.38, para el perfil NFW ) y Phh(~k|m1,m2) representa el
espectro de potencia de halos de masa m1 y m2. Luego de la discusio´n de la funcio´n de
correlacio´n halo-halo, podemos aproximarlo por
Phh(~k|m1,m2) ≈
2∏
i=0
bi(mi)P
lim(~k) (2.47)
teniendo en cuenta que la estimacio´n de la teor´ıa perturbativa puede ser ma´s precisa que
la obtenida mediante la estimacio´n lineal.
Hasta ahora, hemos realizado una descripcio´n teniendo en cuenta so´lo la materia
oscura. Y, si bien e´sta constituye la mayor parte de la materia, no puede determinarse
directamente su distribucio´n y au´n no sabemos co´mo esta´ compuesta. En cambio, podemos
realizar mediciones a partir de la materia bario´nica. En el pro´ximo cap´ıtulo, presentaremos
algunas herramientas estad´ısticas que nos permitira´n vincular el modelo de halos con las
mediciones realizadas, utilizando los grandes cata´logos de galaxias.
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Cap´ıtulo 3
Relacio´n entre la distribucio´n de la
materia oscura y la distribucio´n de las
galaxias
No se les puede pedir a los cient´ıficos y a
los te´cnicos que dejen de ser humanos;
sin embargo, so´lo unos auto´matas mı´ticos
podr´ıan ofrecer el tipo de certeza que los
cient´ıficos han hecho que esperemos de
ellos mismos
Collins y Pinch
En este cap´ıtulo, se presenta la distribucio´n de ocupacio´n de halos (DOH), el tema
central del presente trabajo. Para poder introducir este concepto y su importancia, co-
menzamos mencionando la discrepancia entre la distribucio´n de galaxias y de materia
oscura. Luego, relatamos co´mo se identifican los grupos de galaxias y co´mo se estudia di-
cha relacio´n mediante simulaciones y cata´logos sinte´ticos. Ma´s adelante, una vez definida
la distribucio´n de ocupacio´n de halos, describimos algunos estudios importantes vincula-
dos a los nuestros y, finalmente, co´mo es que la DOH puede utilizarse para extender el
modelo de halos y obtener as´ı un modelo para la distribucio´n de materia bario´nica.
3.1. Diferencias entre la distribucio´n de galaxias y
materia oscura
En el cap´ıtulo anterior, describimos el modelo de halos para la distribucio´n de materia
oscura. Si bien esta distribucio´n puede ser estudiada teo´ricamente o mediante simulaciones
nume´ricas, no puede ser observada directamente. La distribucio´n de galaxias, en cambio,
puede ser determinada mediante observaciones, pero no necesariamente se corresponde
con la de la materia oscura subyacente. A continuacio´n, mostraremos la discrepancia entre
ambas distribuciones y el enfoque ma´s aceptado que permite explicarla.
Una de las formas de estudiar la distribucio´n de materia es mediante el espectro de
potencia (ver definicio´n en el ape´ndice B). Si se compara el espectro de potencia teo´rico
de distribucio´n de materia oscura con el determinado a partir de las galaxias, como se
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muestra en la figura 3.1, vemos que hay una discrepancia entre ambas. La distribucio´n de
galaxias del cata´logo PSCz1, representada en la figura por los c´ırculos azules, se comporta
como una ley de potencia en un amplio rango de escalas, mientras que el espectro de
potencia teo´rico de materia oscura, la l´ınea negra so´lida, no. Esta discrepancia indica que
el sesgo de la distribucio´n de galaxias respecto de la materia depende de la escala.
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Figura 3.1: Espectro de potencia de las galaxias del cata´logo PSCz (c´ırculos azules) comparada
con el espectro de potencia de la materia oscura en un modelo ΛCDM (l´ınea So´lida). La amplitud
del espectro de la materia oscura fue ajustado para igualar los datos en escalas grandes. Figura
extra´ıda y adaptada de Cooray y Sheth (2002), pa´gina 63.
Se puede entender la discrepancia entre galaxias y materia oscura mediante el enfoque
descripto por White y Rees (1978). Estos autores establecieron que la componente ba-
rio´nica gaseosa puede enfriarse y formar estrellas so´lo si se encuentra en pozos de potencial
de materia oscura, es decir, de halos. Como resultado, se espera que todas las galaxias
este´n embebidas en un halo. Los ma´s masivos pueden contener varias galaxias y, en este
caso, pueden asociarse la posicio´n de las galaxias con la de subhalos dentro de los halos
ma´s masivos. Mientras que algunos halos, t´ıpicamente de baja masa, podr´ıan no contener
galaxias.
En este contexto, las propiedades de la poblacio´n son determinados por una gran can-
tidad de procesos entre los que se encuentran: la acrecio´n de material, el calentamiento y
1IRAS Point Source Catalog Redshift Survey (Hamilton et al., 2000).
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enfriamiento del gas, la tasa de formacio´n estelar, los efectos de la evolucio´n estelar en el
reservorio de gas fr´ıo, el crecimiento de los agujeros negros supermasivos, la retroalimen-
tacio´n debido a supernovas y AGNs, las fusiones y el momento angular de los halos que
le dieron origen. Una de las formas de abordar estos estudios es profundizar en la manera
en que, estad´ısticamente, las galaxias pueblan los halos, segu´n su masa.
3.2. Materia oscura y cata´logos de galaxias
Como fue mencionado en la seccio´n anterior, actualmente esta´ ampliamente aceptado
que las galaxias se forman y evolucionan en el interior de halos de materia oscura. Enton-
ces, los estudios de la distribucio´n de galaxias y los intentos por establecer una relacio´n
entre e´stas y la cantidad de materia oscura pueden ayudarnos a comprender mejor la com-
posicio´n del Universo y explicar la diferencia entre las distribuciones de materia bario´nica
y oscura. Para esto, es necesario contar con informacio´n de la mayor cantidad posible
de galaxias y realizar estudios estad´ısticos. En este contexto, los grandes relevamientos
de galaxias son una herramienta fundamental, ya que proveen los datos necesarios para
dichos estudios.
3.2.1. Cata´logo de galaxias Sloan (SDSS)
El relevamiento de galaxias Sloan Digital Sky Survey (SDSS) es uno de los mapeos del
cielo ma´s detallado que se han realizado hasta la fecha. Tiene como principal objetivo el
estudio de la estructura en gran escala del Universo, y produce adema´s, datos para otras
a´reas de estudio.
Este cata´logo brinda informacio´n detallada de la posicio´n, brillo en cinco bandas fo-
tome´tricas (u,g,r,i,z ) y espectros en un a´rea de aproximadamente un cuarto del cielo (por
los procedimientos utilizados para el muestreo, el nu´mero de objetos fotome´tricos es muy
superior al nu´mero de objetos espectrosco´picos). Adema´s, a partir de los espectros se
determinaron los corrimientos al rojo de galaxias y qua´sares (York et al., 2000).
Los datos se obtuvieron con el telescopio de 2,5m del Observatorio Apache Point
situado en los Montes Sacramentos (Nuevo Me´xico, Estados Unidos). Este telescopio
aloja dos instrumentos: una ca´mara de gran campo y un espectro´grafo. El primero posee
un campo de visio´n de 3o con 24 CCDs de 2048× 2048 p´ıxeles cada uno, y permite cubrir
un a´rea grande del cielo. Las ima´genes tienen un tiempo de exposicio´n efectivo de 54,1 s
y fueron relevados 18,75 grados cuadrados por hora en cada una de las cinco bandas. A
partir de estos datos fotome´tricos, se seleccionaron objetos a los cuales se les midieron
los espectros utilizando el segundo instrumento. E´ste permite obtener 1000 espectros
simulta´neos en un amplio rango de cobertura (3800 a 9200 A˚) con una resolucio´n de
λ/∆λ ' 2000.
La adquisicio´n de datos comenzo´ en el 2000, y, hasta la fecha, se han liberado 14
conjuntos de datos2 que contienen informacio´n espectrosco´pica y fotome´trica y, tambie´n,
relevamientos espec´ıficos de diferentes partes del cielo. En este trabajo, haremos referencia
a varios conjuntos de estos datos, aclarando y fundamentando correspondientemente su
2A cada uno de estos conjuntos de datos se les denomina DR1 a DR14, segu´n el orden en el que han
sido liberados.
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uso. Los datos de este cata´logo se publican en Internet y, mediante un servidor SQL, se
pueden descargar ima´genes, espectros y tablas de datos.3
Figura 3.2: Cobertura del cielo del cata´logo SDSS-DR7 espectrosco´pico. Proyeccio´n Aitoff en
coordenadas ecuatoriales. Este gra´fico fue realizado utilizando los datos descargados de Internet
mediante el servidor SQL.
3.2.2. Identificacio´n de grupos de galaxias
Como un primer paso para estimar co´mo se relacionan el agrupamiento de la materia
oscura y el de las galaxias, se puede pensar a las galaxias y grupos de galaxias como una
representacio´n de los halos. Entonces, identificando grupos de galaxias y determinando
que´ masa poseen los halos que los alojan, se pueden relacionar ambas distribuciones.
Existen diversos algoritmos para identificar grupos de galaxias. A continuacio´n, des-
cribiremos dos de los procedimientos ma´s utilizados, intentando mostrar sus diferencias.
Para comenzar a explicarlos, es importante aclarar que, para ambos, se necesita contar con
un cata´logo espectrosco´pico de galaxias con sus respectivas determinaciones de posiciones
y corrimiento al rojo.
3En el sitio www.sdss.org, se brinda informacio´n detallada del relevamiento y de co´mo realizar las
descargas.
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Amigos de los amigos
De este algoritmo, tambie´n denominado “FOF”(por las siglas en ingle´s de friends of
friends), describiremos, en particular, el me´todo propuesto por Huchra y Geller (1982)
y modificado e implementado en el SDSS DR3 por Mercha´n y Zandivarez (2005). E´ste
permite encontrar contornos de isodensidad en una muestra de galaxias con una magnitud
aparente l´ımite, mlim.
Para comenzar, se toma una galaxia que no haya sido asignada previamente a un
grupo, y se buscan alrededor galaxias que satisfagan una condicio´n de proximidad:
Dij = 2 sen
(
θ
2
)
V
H0
≤ DL(Vi, Vj,mi,mj) (3.1)
donde
V =
Vi + Vj
2
(3.2)
y una condicio´n sobre las velocidades radiales, tal que:
vj = |Vi − Vj| ≤ VL(Vi, Vj,mi,mj) (3.3)
donde Vi y Vj hacen referencia a las velocidades radiales de la galaxia y su vecina, res-
pectivamente; mi y mj a sus magnitudes aparentes, θ a su separacio´n angular y H0 es
la constante de Hubble. Si ninguna galaxia cumple con estas condiciones, entonces se la
define como galaxia aislada; de lo contrario, la galaxia junto con todas sus vecinas son
incluidas en el grupo.
El procedimiento mencionado anteriormente es aplicado iterativamente sobre las gala-
xias vecinas que cumplieron con las condiciones hasta que no se encuentren ma´s miembros
y, cada vez que se halla una galaxia que satisface las condiciones, es incluida en el grupo.
Para la eleccio´n de DL y VL se debe tener en cuenta la variacio´n de la muestra, debido
al corte en magnitud aparente en funcio´n de la distancia. Para esto, se asume que la
funcio´n de luminosidad es independiente de la distancia y la posicio´n. Para cada par, se
define entonces:
DL = D0
[ ∫Mij
−∞ Φ(M)dM∫Mlim
−∞ Φ(M)dM
]− 1
3
(3.4)
donde
Mlim = mlim − 25− 5 log
(
VF
H0
)
(3.5)
y
Mij = mlim − 25− 5 log
(
V
H0
)
(3.6)
donde Φ(M) es la funcio´n de luminosidad y D0, la separacio´n proyectada elegida a la
distancia fiducial VF/H0 enMpcs. A partir de esta definicio´n, el contorno de sobredensidad
en el que esta´ encerrado cada grupo esta´ dado por:
δρ
ρ
=
3
4piD30
[ ∫ Mlim
−∞
Φ(M)dM
]−1
− 1 (3.7)
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Al igual que DL, la diferencia de velocidades VL es escalada con el corrimiento al rojo,
es decir:
VL = V0
[ ∫Mij
−∞ Φ(M)dM∫Mlim
−∞ Φ(M)dM
]− 1
3
(3.8)
Una vez que han sido identificados los grupos y las galaxias que componen estos grupos,
se puede calcular para cada uno de ellos la dispersio´n de velocidades en la direccio´n de la
visual, σv, y el radio virial RV , definido como
RV =
pi
2
Ng(Ng − 1)∑
i>j R
−1
ij
(3.9)
donde Ng es el nu´mero de galaxias en el grupo y Rij es la distancia proyectada entre la
i-e´sima y la j-e´sima galaxia del grupo.
Puede obtenerse la dispersio´n de velocidad tridimensional σ a partir de la dispersio´n
medida a lo largo de la l´ınea de la visual:
σ =
√
3σv (3.10)
A partir de σ y de RV , puede obtenerse una estima de la masa o masa virial Mvir.
Para esto, puede suponerse que los grupos se encuentran en un estado relajado y, por lo
tanto, que se cumple el teorema del virial:
2Ec + Ep = 0 (3.11)
donde Ec y Ep son las energ´ıas cine´ticas y potencial del grupo, respectivamente. Luego,
la masa puede ser calculada como
Mvir =
σ2Rvir
G
(3.12)
Este me´todo ha mostrado gran eficiencia en la bu´squeda de grupos y en su corres-
pondiente asignacio´n de masa (basada en criterios dina´micos). Sin embargo, una de sus
principales limitaciones es que, de los sistemas de galaxias identificados, so´lo son confiables
aquellos que tienen ma´s de cuatro miembros.
Buscador adaptativo de grupos basado en halos
Este algoritmo es el presentado por Yang et al. (2005) y fue implementado en el SDSS
DR4 en Yang et al. (2007). La principal diferencia con el me´todo presentado anteriormente
es que es iterativo y se basa en un filtro adaptativo que se modela en funcio´n de las
propiedades generales de los halos de materia oscura. Adema´s, a diferencia del me´todo
FOF tradicional, este buscador de grupos tambie´n es capaz de identificar grupos con un
solo miembro brillante, lo que hace posible muestrear un rango dina´mico ma´s amplio de
masas de grupos de galaxias y, por lo tanto, estudiar la forma en que las galaxias pueblan
los halos poco masivos.
A continuacio´n, describiremos brevemente los pasos a seguir para implementar este
me´todo:
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1. Encontrar los centros de los potenciales grupos. Se utiliza una combinacio´n de dos
me´todos para identificar los centros y miembros de los potenciales grupos en el espacio
de los corrimientos al rojo. En primer lugar, se utiliza el algoritmo FOF tradicional
con longitudes de enlace muy pequen˜as para asignar galaxias a los grupos. Se asumen
como centros de los potenciales grupos los centros geome´tricos pesados en luminosidad
de todos los grupos FOF as´ı identificados con dos o ma´s miembros. Luego, las galaxias
que au´n no han sido asignadas a ningu´n grupo FOF son tratadas tambie´n como centros
tentativos de potenciales grupos.
2. Determinar la luminosidad caracter´ıstica de cada grupo tentativo. Para poder comparar
los diferentes grupos, se define la luminosidad caracter´ıstica del grupo, L19,5, como la
luminosidad combinada de todos los miembros del grupo con una magnitud absoluta
M ≤ −19,5.
3. Estimacio´n de la masa, el taman˜o, y la dispersio´n de velocidades del halo de materia
oscura grupo potencial. Utilizando el valor de L19,5 se asigna al halo correspondiente
a cada grupo una masa que se utilizara´ en los siguientes pasos para determinar los
miembros del grupo. En la primera iteracio´n, simplemente, se adopta una relacio´n
masa-luminosidad constante, Mh/L19,5 = 500hM/L para todos los grupos (el me´to-
do es poco sensible a este valor). En las iteraciones posteriores, sin embargo, se utiliza
la relacio´n Mh/L19,5−L19,5 obtenida de la iteracio´n anterior. A partir de la masa y de
la definicio´n de una sobredensidad, puede obtenerse el radio correspondiente a dicha
sobredensidad y la dispersio´n de velocidades de ese halo.
4. Actualizacio´n de las membres´ıa de los grupos utilizando la informacio´n del halo. Una
vez que se tiene el centro del grupo y una estimacio´n tentativa del taman˜o, la masa
y la dispersio´n de velocidades del halo asociado a e´l, se pueden asignar galaxias al
grupo. Utilizando estas propiedades del halo, si se supone que la distribucio´n de las
galaxias en el espacio de las fases sigue el de las part´ıculas de materia oscura, se puede
escribir el contraste de densidad nume´rica de galaxias en el espacio de los corrimientos
al rojo. Si se asume que el centro del grupo coincide con el centro del halo (zgrupo),
puede escribirse la probabilidad de que las galaxias pertenezcan a e´ste como:
PM(R,∆z) =
H0
c
Σ(R)
ρ¯
p(∆z) (3.13)
donde R es el radio proyectado entre la galaxia y el centro del grupo, c la velocidad
de la luz, ∆z la diferencia entre el corrimiento al rojo del grupo y cada galaxia, ρ¯ es la
densidad media del Universo y Σ(R) es la densidad superficial proyectada de un perfil
NFW esfe´rico:
Σ(R) = rs δ¯ ρ¯ f(R/rs) (3.14)
donde rs es el radio de escala y f(R/rs) describe la relacio´n entre este u´ltimo y el radio
proyectado R. La funcio´n p(∆z)d∆z describe la distribucio´n del corrimiento al rojo de
las galaxias dentro del halo y, si se asume que tiene forma gaussiana, puede escribirse
como:
p(∆z) =
1√
2pi
−(c∆z)2
σ(1 + zgrupo) exp
[
−(c∆z)2
2σ2(1+zgrupo)2
] (3.15)
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donde σ es la dispersio´n de velocidades de un sistema en reposo. As´ı definido, PM(R,∆z)
es el contraste de densidad tridimensional en el espacio de corrimientos al rojo. Para
decidir si una galaxia debe ser asignada a un grupo, se calcula el PM correspondiente
a esta para todos los grupos y si PM(R,∆z) ≥ B, con B igual a algu´n valor elegido
(en el caso de Yang et al., 2007, B = 10), la galaxia es asignada al grupo. Si la galaxia
cumple este u´ltimo criterio para ma´s de un grupo, so´lo es asignada a aquel para el
que PM(R,∆z) es mayor. Finalmente, si todos los miembros de un grupo pueden ser
asignados a otro, ambos se fusionan formando un solo grupo.
5. Iterar. A partir de las membres´ıas obtenidas en el paso anterior, se recalculan los
centros de los grupos y se vuelve al paso 2. La iteracio´n finaliza cuando la relacio´n
Mh/L19,5 − L19,5 converge. Esto, en general, toma so´lo unas tres o cuatro iteraciones.
3.2.3. Determinacio´n de masas a partir de lentes gravitacionales
En la seccio´n anterior, se describio´ como, a partir de la identificacio´n de grupos, se
obtienen las posiciones, los miembros de cada uno de e´stos y una estima de sus masas.
En esta seccio´n, describimos co´mo se determinan las masas de los sistemas de galaxias
utilizando informacio´n proveniente de relevamientos de galaxias pero, a trave´s de lentes
gravitacionales. La aplicacio´n del ana´lisis de lentes gravitacionales puede brindarnos una
estima de la masa de los halos de materia oscura en los que esta´n embebidas las galaxias
del sistema. Y, adema´s, tiene como ventaja la obtencio´n de masas para grupos con pocos
miembros, cuyas determinaciones dina´micas no son posibles o tienen una gran incerteza.
El efecto de lente gravitacional ocasiona que las galaxias de fondo observadas detra´s
de sistemas de galaxias se distorsionen debido al potencial gravitatorio del halo, dando
lugar en las observaciones a arcos e ima´genes mu´ltiples. A este efecto se le conoce como
lente gravitacional fuerte, sucede principalmente en las partes centrales de cu´mulos y
puede utilizarse para determinar la distribucio´n de masa de estos sistemas. Para esto, se
asume un modelo para dicha distribucio´n de masa y se fijan sus para´metros a partir de
las posiciones de las observaciones, de tal manera que expliquen la presencia de los arcos.
Tambie´n pueden realizarse ana´lisis de lentes gravitacionales en galaxias o sistemas
de galaxias que no cuentan con arcos o ima´genes mu´ltiples, a partir de las denominadas
lentes gravitacionales de´biles. Este feno´meno permite estudiar las distribuciones de masa
en regiones angulares grandes con respecto al centro del sistema y, de esta manera, se
obtiene informacio´n acerca de la densidad de masa en distancias muy superiores al radio
virial. Adema´s, posibilita la reconstruccio´n de la distribucio´n proyectada de masa del
grupo, sin realizar consideraciones dina´micas.
A continuacio´n realizaremos una breve descripcio´n de co´mo se realiza el ana´lisis de
lentes de´biles. Nos enfocamos en este tipo de lentes gravitacionales porque sera´n necesarios
para entender algunos de los resultados obtenidos en este trabajo.
La ecuacio´n de la lente
Para analizar el efecto de lente gravitacional, es decir, la distorsio´n que sufre la tra-
yectoria de la luz proveniente de un objeto lejano al atravesar una regio´n afectada por un
objeto masivo, se puede utilizar el esquema presentado en la figura 3.3.
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Figura 3.3: Esquema general de una lente gravitacional. Adaptado de Schneider et al. (2004)
En la figura 3.3, se asume una lente gravitacional bidimensional, es decir, que todo el
efecto de lente sucede a una misma distancia del observador, DL. La fuente se encuentra
situada a una distancia DS y los rayos provenientes de e´sta se curvan en proximidades de
la masa, que actu´a como lente (e´stos esta´n representados en la figura con l´ıneas so´lidas).
La desviacio´n que sufre el rayo esta´ descripta por el a´ngulo de deflexio´n αˆ, que depende
de la distribucio´n de la masa de la lente y del para´metro de impacto ~ξ. La distancia entre
el plano de la fuente y el de la lente es DLS
Si asumimos, como se observa en la figura 3.3, que los planos de la lente y de la fuente
son perpendiculares al eje o´ptico. Y si, adema´s, consideramos que los a´ngulos involucrados
son pequen˜os (sin αˆ ≈ tg αˆ ≈ αˆ). Puede deducirse la siguiente ecuacio´n:
~η =
DS
DL
~ξ −DLSαˆ(~ξ) (3.16)
donde DLS es la distancia dia´metro - angular de la lente a la fuente.
Si introducimos las siguientes coordenadas angulares ~η = Ds~β y ~ξ = DLθ, y si defini-
mos el a´ngulo de deflexio´n escalado como:
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~α(~θ) =
DLS
DS
~α(~ξ) (3.17)
se obtiene la ecuacio´n de la lente:
~β = ~θ − ~α(~θ) (3.18)
Esta ecuacio´n relaciona la posicio´n de la fuente con su posicio´n observada en el cielo:
la imagen de una fuente que se encuentra a una distancia angular ~β del eje o´ptico, se
observara´ a una distancia ~θ. En los casos en los cuales exista ma´s de una ~θ que satisfaga
la ecuacio´n 3.18 la lente producira´ ima´genes mu´ltiples.
Si definimos la densidad superficial de masa Σcr como:
Σcr =
c2
4piG
DS
DLDLS
(3.19)
y la convergencia κ(~θ) como:
κ(~θ) =
Σ(DL~θ)
Σcr
(3.20)
podemos expresar el a´ngulo de deflexio´n escalado en funcio´n de estas cantidades:
~α(~θ) =
1
pi
∫
<2
κ(~θ′)
~θ − ~θ′
|~θ − ~θ′|2d
2θ (3.21)
Por lo tanto, la deflexio´n de la luz depende de la posicio´n inicial del rayo de luz.
Esto produce que se modifiquen las formas originales de aquellas fuentes que son objetos
extendidos. En general, para encontrar la forma de la imagen resultante es necesario
resolver la ecuacio´n de la lente para cada uno de los rayos de luz que componen la fuente.
Sin embargo, si analizamos el efecto de lente gravitacional como una transformacio´n lineal,
podemos describir las distorsiones que sufre una fuente extendida infinitesimal, a partir de
la matriz Jacobiana asociada a la transformacio´n. En las cercan´ıas de un punto arbitrario,
la transformacio´n de la lente puede describirse a partir de la siguiente matriz jacobiana:
A(~θ) = ∂
~β
∂~θ
(3.22)
Si definimos a γ como un pseudo vector en el plano de la lente denominado shear 4, y
a ϕ como la direccio´n de la deformacio´n introducida por el shear, relativo al sistema de
coordenadas, podemos expresar a la matriz jacobiana como:
A(~θ) = (1− κ)
(
1 0
0 1
)
− γ
(
cos(2ϕ) sen(2ϕ)
sen(2ϕ) −cos(2ϕ)
)
(3.23)
Esta u´ltima expresio´n explica el significado de la convergencia y el shear. La distorsio´n
producida por la convergencia es iso´tropa, es decir, la imagen so´lo es escalada por un factor
4Adoptamos el te´rmino en ingle´s porque es el ma´s utilizado para describir este tipo de deformaciones
que se introducen a las fuentes luminosas debido al efecto de lentes gravitacionales.
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constante en todas las direcciones. Mientras que el shear prolonga la forma de la fuente
en una direccio´n privilegiada. Ejemplificamos estos efectos en la imagen 3.4, donde una
fuente circular de radio infinitesimal se deforma en una elipse.
Figura 3.4: Deformacio´n de la luz proveniente de una fuente circular, en presencia de una lente
gravitacional. La fuente circular de la izquierda es mapeada A−1. Observamos que, en ausencia
del shear, la imagen resultante es un c´ırculo con su radio modificado de acuerdo con κ. El shear,
en cambio, introduce una elipticidad en la imagen observada, con una orientacio´n que tambie´n
depende de e´ste. Extra´ıdo y adaptado de Schneider et al. (2004).
Lentes gravitacionales de´biles
Las ima´genes mu´ltiples y arcos son feno´menos t´ıpicos de lentes fuertes. Pero, en las len-
tes gravitacionales de´biles, la matriz jacobiana A definida en la ecuacio´n 3.23, se aproxima
a la identidad. Esto u´ltimo implica que las distorsiones y la magnificacio´n son pequen˜as.
Como mostramos anteriormente, una fuente circular sera´ mapeada como una elipse.
Por lo tanto, a partir de la elipticidad observada en la imagen, e, en el re´gimen de lente
de´bil, es posible estimar el shear reducido como:
|e| = |γ|
1− κ ≈ γ (3.24)
Las elipticidades, al igual que el shear, tiene dos componentes, una referida a la orien-
tacio´n y otra a la magnificacio´n. Sin embargo, las fuentes observadas no son intr´ınseca-
mente circulares, por lo que la elipticidad medida es una contribucio´n entre la elipticidad
intr´ınseca de la fuente y el shear. Entonces, en lentes de´biles, para estimar |e|, la estrategia
consiste en promediar las elipticidades de muchas galaxias asumiendo que la componente
intr´ınseca esta´ orientada de manera aleatoria y, por lo tanto: 〈e〉 = 〈γ〉.
Finalmente, una vez obtenida 〈γ〉, se puede determinar la densidad superficial de masa
(∆Σ¯(r)) mediante la siguiente relacio´n (Bartelmann, 1995):
∆Σ¯(r) = γ¯T (r)× Σcr (3.25)
donde γ¯T (r) es la componente tangencial promediada del shear y Σcr es la densidad de
masa proyectada cr´ıtica.
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3.3. Materia oscura, simulaciones nume´ricas y cata´lo-
gos sinte´ticos
Otra manera de entender co´mo esta´ distribuida la materia en el Universo y establecer
relaciones entre materia oscura y bario´nica es mediante simulaciones nume´ricas. E´stas
permiten evaluar modelos cosmolo´gicos, entender la formacio´n de estructuras y realizar
cata´logos sinte´ticos. E´stos u´ltimos dan la posibilidad, a su vez, de interpretar datos obser-
vacionales y estimar los errores y sesgos que se comenten en te´cnicas que se implementan
primero a cata´logos sinte´ticos y, luego, en cata´logos reales.
Podr´ıamos decir que, en algu´n sentido, en algunas de las simulaciones (como veremos
ma´s adelante) se hace un recorrido inverso al seguido a partir de las observaciones: se
colocan part´ıculas que representan a la materia oscura, se las hace evolucionar siguiendo
las leyes f´ısicas que regir´ıan a cuerpos masivos que so´lo interactu´an gravitacionalmente
y, luego, se pueblan los halos (que, en este caso, son sobredensidades de materia oscura)
con galaxias.
Una vez que se tiene simulado un volumen de Universo, puede utilizarse para construir
cata´logos sinte´ticos con las mismas caracter´ısticas de los cata´logos observados de galaxias,
por ejemplo, el SDSS. La realizacio´n de estos cata´logos, como mostraremos ma´s adelante,
fue una de las piezas fundamentales de este trabajo, que nos permitio´ evaluar los me´todos
propuestos y estimar los errores que cometimos al implementarlos.
A continuacio´n, describimos co´mo se construyen las simulaciones nume´ricas y los
cata´logos simulados.
3.3.1. Simulaciones cosmolo´gicas de materia oscura
Las simulaciones cosmolo´gicas son aquellas que se corresponden con los estudios del
Universo en gran escala, en los que se inserta el presente trabajo. Es decir, simulaciones
que tienen un taman˜o superior a algunas centenas de megaparsecs. En esta seccio´n, en
particular, abordaremos las simulaciones de N-cuerpos de part´ıculas de materia oscura.
El resultado de la realizacio´n de una simulacio´n es un conjunto de tablas en las que se
organizan diferentes tipos de informacio´n. Los datos que nos interesan en este caso son:
dina´micos (posiciones, velocidades, potencial gravitatorio, entre otros) y termodina´micos
(temperatura, densidad, entre otros). Adema´s, en general, se representa la materia oscura
mediante part´ıculas, mientras que, para describir el material bario´nico, se utilizan celdas
de una grilla o part´ıculas suavizadas.
La realizacio´n de una simulacio´n puede ser sintetizada en tres pasos fundamentales: es-
tablecimiento de las condiciones iniciales, ca´lculo de las fuerzas involucradas e integracio´n
de las ecuaciones de movimiento. Adema´s, como explicaremos luego, los halos deben ser
poblados con galaxias, teniendo en cuenta sus propiedades dina´micas y termodina´micas.
Una vez elegido un modelo cosmolo´gico, es decir, elegidos los para´metros cosmolo´gicos
que dan la geometr´ıa y el contenido de materia del Universo (Ωm,0, Ωb,0, ΩΛ,0, H0), en
general, las condiciones iniciales se corresponden con el Universo en un estado cercano a la
homogeneidad, y la evolucio´n se realiza ejecutando el ca´lculo de las fuerzas involucradas y
la integracio´n de las ecuaciones de movimiento hasta alcanzar la edad actual del Universo.
A continuacio´n, profundizaremos en cada uno de los pasos del proceso.
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Condiciones iniciales
Para generar las condiciones iniciales, se distribuyen las part´ıculas de forma tal de
representar un Universo no perturbado y, luego, se incorporan las perturbaciones deseadas
en el campo de densidad.
Para distribuir uniformemente las part´ıculas, generalmente, se utiliza una grilla unifor-
me. Esta grilla es relevante en el proceso, ya que puede introducir direcciones preferenciales
en la escala t´ıpica que representa y e´stas u´ltimas, a su vez, pueden afectar las propiedades
estad´ısticas del campo de densidad en dichas escalas.
Para imponer estas perturbaciones en el campo de densidad (de manera que se co-
rrespondan con la amplitud y la forma del espectro de fluctuaciones iniciales), se utiliza
generalmente un procedimiento basado en la aproximacio´n de Zel’dovich (explicado en
la seccio´n A.3.2 del ape´ndice). Es decir, se toman las posiciones y velocidades en un co-
rrimiento al rojo inicial y, teniendo en cuenta el gradiente del potencial, se los actualiza
para que pierdan su homogeneidad inicial.
Ca´lculo de las fuerzas involucradas
Si se tienen que calcular directamente, las fuerzas gravitatorias que ejercen entre s´ı
las part´ıculas en una simulacio´n de N-cuerpos, se deber´ıa, para cada part´ıcula, sumar
las contribuciones de todas las dema´s. Si este ca´lculo se realiza de manera directa el
tiempo de co´mputo requerido es proporcional a N2, con lo cual el costo computacional
se vuelve ra´pidamente prohibitivo, al aumentar el nu´mero de part´ıculas. Para superar
esta limitacio´n, se desarrollaron me´todos que permiten reducir significativamente dichos
costos. Uno de ellos es el TreePM, que describiremos a continuacio´n.
El primer componente de este procedimiento es el me´todo de a´rbol (tree). Propuesto
originalmente por Barnes y Hut (1986), lo que se realiza es una particio´n del volumen de
la simulacio´n (generalmente cu´bico) en un conjunto de celdas anidadas en una estructura
de a´rbol. Para esto, se divide sucesivamente el volumen completo en celdas y subceldas.
Esta divisio´n so´lo se realiza si la celda contiene ma´s de una part´ıcula y finaliza cuando
cada subcelda de menor jerarqu´ıa contiene una sola part´ıcula, como se esquematiza en
la figura 3.5. Se computan para cada una de e´stas: masa total, localizacio´n del centro
de masa y cualquier otro atributo que se considere de intere´s. Adema´s, se cuenta con la
posicio´n, velocidad y masa de cada part´ıcula.
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Figura 3.5: Esquema del me´todo de a´rbol de Barnes y Hut en dos dimensiones. Se realiza una
subdivisio´n sucesiva hasta que quede una part´ıcula en cada celda. En la estructura de a´rbol
resultante, cada celda puede ser progenitora de hasta cuatro subceldas. Adema´s, presenta la
ventaja de que los cuadrados vac´ıos no necesitan almacenarse. Figura tomada de Springel et al.
(2001).
Este procedimiento permite que, para el ca´lculo de la fuerza, si una celda esta´ lejos
puede ser considerada como una sola part´ıcula con una masa total equivalente a la de
todas las part´ıculas que contiene y localizada en el centro de masa. En cambio, si la celda
se encuentra pro´xima se pueden considerar las contribuciones separadas de subceldas o
part´ıculas. Para fijar cua´ndo se computan las contribuciones individuales y cuando el de
toda la celda se fija un criterio relacionado con el cociente entre la lejan´ıa y el taman˜o de
la celda.
El otro me´todo que se combina con el de a´rbol es el denominado “me´todo de part´ıcula-
malla”(PM). Este me´todo consiste en computar el potencial gravitacional en el espacio de
Fourier. Se define una malla regular sobre el volumen de la simulacio´n y se interpola sobre
ella la densidad de cada una de las part´ıculas. Luego, se calcula el potencial en cada uno
de los puntos de la malla pero, en vez de realizarlo directamente, se la hace utilizando la
transformada de Fourier. Adema´s, se divide este ca´lculo en escalas de rango corto y largo,
haciendo que so´lo sea necesario considerar regiones cercanas cuando se calcula la fuerza
mediante el me´todo de a´rbol y que las fuerzas de rango largo se calculen en el espacio de
Fourier con el me´todo PM.
Integracio´n de las ecuaciones de movimiento
Para evolucionar temporalmente el estado de las part´ıculas se utiliza el denominado
me´todo de arrastre-patada (DK, por las siglas en ingle´s de drift-kick). E´ste consiste en
definir dos operadores separados, uno para la evolucio´n de las posiciones y otro para el
de las velocidades. A su vez, en estos operadores, pueden computarse por separado la
contribuciones en rangos largos y cortos.
Es de gran importancia en este contexto la definicio´n del intervalo temporal en el cual
se realizara´ la integracio´n. Segu´n Springel et al. (2005), e´ste debe fijarse para cada part´ıcu-
la, teniendo en cuenta su aceleracio´n (puede encontrarse una discusio´n ma´s completa al
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respecto en su publicacio´n).
En la figura 3.6 se muestra co´mo var´ıa la distribucio´n espacial de las part´ıculas de la
simulacio´n Millennium en funcio´n del tiempo. Los colores ma´s claros representan mayor
densidad de part´ıculas de materia oscura. Puede observarse que, a medida que se acerca
al tiempo actual (z = 0), aumentan las inhomogeneidades.
Figura 3.6: Evolucio´n temporal de la simulacio´n Millennium ejecutadas en el Centro de Super-
computacio´n de la Sociedad Max Planck en Garching, Alemania ( The Millennium Simulation
Project). Se muestra el mismo volumen para diferentes corrimientos al rojo (tiempos). De iz-
quierda a derecha: z = 18,3, 5,7, 1,4 y 0. Imagen tomada de Lima Neto et al. (2014).
Poblar los halos: modelos semianal´ıticos
Hasta aqu´ı hemos descripto una simulacio´n que contiene so´lo materia oscura, pero, pa-
ra poder reproducir el Universo de manera ma´s realista, es necesario incorporar tambie´n
el material bario´nico. Como la formacio´n y evolucio´n de galaxias esta´ regida por una gran
cantidad de procesos astrof´ısicos (enfriamiento del gas, formacio´n estelar, retroalimenta-
cio´n, fusio´n de galaxias, etc), se deben buscar me´todos para que las galaxias que pueblan
los halos reproduzcan las propiedades observadas de las galaxias (luminosidad, masa este-
lar, tasa de formacio´n estelar, color, morfolog´ıa, etc). Una forma de tratar estos procesos
que rigen las propiedades de las galaxias son los modelos semianal´ıticos. E´stos consisten
en tener en cuenta que, para cada uno de los tiempos simulados, los halos de materia
oscura deben contener tres tipos de materia bario´nica: gas caliente, gas fr´ıo y estrellas.
Adema´s, se intenta reproducir la evolucio´n de estas propiedades en funcio´n del tiempo
(Mo et al., 1997). Ante la imposibilidad de poder establecer descripciones anal´ıticas que
rijan la evolucio´n de e´stas en funcio´n del tiempo, se asigna el componente bario´nico segu´n
ciertas prescripciones. A esto debe el nombre de modelos semianal´ıticos.
Estos modelos, en primer lugar, determinan las cantidades de los distintos tipos de
material bario´nico en cada halo. Pero, adema´s de establecer las cantidades de cada tipo
de e´stos, se necesitan prescripciones que permitan establecer la conversio´n de esos com-
ponentes: el enfriamiento del gas caliente, que pasa a ser gas fr´ıo; la formacio´n estelar que
genera estrellas a partir de gas fr´ıo; la retroalimentacio´n de estrellas masivas y AGNs, que
pueden calentar el gas; o el recalentamiento directo del gas caliente. Al mismo tiempo que
se usan estas recetas, se debe hacer un seguimiento de las metalicidades de cada una de
las componentes bario´nicas, usando modelos de evolucio´n qu´ımica (Mo et al., 1997).
Una vez establecidos los modelos que rigen las cantidades y evolucio´n del material ba-
rio´nico, se utilizan modelos de s´ıntesis de poblacio´n estelar para establecer la luminosidad
y color, incluyendo algu´n modelo de extincio´n por polvo.
Otro factor importante que debe tenerse en cuenta es el comportamiento de las galaxias
cuando los halos se fusionan. En estos casos, se utilizan prescripciones que especifican la
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evolucio´n dina´mica de algunas componentes. E´stas, en general, consisten en que el gas
de los progenitores se calienta a la nueva temperatura virial, la galaxia del halo menos
masivo se establece en sate´lite y deja de acretar gas, mientras que la correspondiente
al progenitor ma´s masivo, en cambio, se establece como la galaxia central y continu´a
acretando gas hasta que el enfriamiento radiativo sea eficiente en el halo.
Fijadas las galaxias que pueblan los halos como centrales y sate´lites, es necesario
asumir que las sate´lites pueden fusionarse con las galaxias centrales de un halo, teniendo
en cuenta los tiempos establecidos por la friccio´n dina´mica. A partir de esto, es necesario
hacer suposiciones acerca del resultado de dicha fusio´n. Entonces, se toman recetas en
las cuales la diferencia de masa entre la galaxia central y la sate´lite producira´ diferentes
resultados en la morfolog´ıa, luminosidad y masa.
Finalmente, cabe destacar que todo el procedimiento descripto se lleva a cabo en una
cantidad de halos que representa adecuadamente la funcio´n de masa del corrimiento al
rojo al cual se esta´ imponiendo el modelo semianal´ıtico.
3.3.2. Simulaciones cosmolo´gicas hidrodina´micas
En la seccio´n anterior, describimos las simulaciones en las cuales evolucionan part´ıculas
de materia oscura y luego se incorpora el material bario´nico mediante modelos semianal´ıti-
cos. En realidad, e´stas son una opcio´n ante la complejidad que representa el evolucionar
conjuntamente tanto materia oscura como bario´nica. Las simulaciones que lo hacen se
denominan simulaciones hidrodina´micas y, si bien en este trabajo no hicimos uso de ellas,
creemos que es importante describirlas porque, como veremos ma´s adelante, poseen mu´lti-
ples ventajas. A continuacio´n las describiremos siguiendo la caracterizacio´n realizada por
Mo et al. (1997).
Para realizar simulaciones cosmolo´gicas hidrodina´micas, al igual que para las descrip-
tas anteriormente, se debe elegir una cosmolog´ıa. En e´stas, el campo de densidad inicial
de materia oscura y de gas bario´nico pueden ser muestreados mediante un gran reticulado
espacial o a trave´s de un gran nu´mero de part´ıculas. La evolucio´n de los campos de densi-
dad se realiza nume´ricamente resolviendo las ecuaciones gravitacionales e hidrodina´micas.
En principio, las simulaciones de este tipo siguen la evolucio´n del gas y la materia oscura
sin necesidad de apoyarse en aproximaciones que hacen simplificaciones de los procesos
importantes. En la pra´ctica, sin embargo, estas simulaciones esta´n limitadas por la resolu-
cio´n nume´rica sobre todo los grandes volu´menes como los que se necesitan en este trabajo.
Consecuentemente, algunos procesos f´ısicos todav´ıa deben ser modelados mediante apro-
ximaciones. Para esto, se usan recetas que no son muy diferentes de las de los modelos
semianal´ıticos. Por ejemplo, la tasa de formacio´n estelar dentro de un elemento de fluido
es usualmente modelado en base a la densidad local de gas fr´ıo. La retroalimentacio´n
debido a supernovas y AGNs es incluida t´ıpicamente como fuente de energ´ıa/momento
mediante prescripciones simples, sin abordar remanentes de supernova o las eyecciones
iniciales de las AGNs.
A pesar de las limitaciones antes mencionadas, las simulaciones hidrodina´micas tie-
nen importantes ventajas con respecto a los modelos semianal´ıticos. En primer lugar, la
evolucio´n de la poblacio´n de los halos de materia oscura es seguida en detalle y no son
necesarias suposiciones para modelar la estructura e historia de formacio´n de los halos
individuales. En particular, la interaccio´n entre materia oscura y los componentes ba-
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rio´nicos son tenidos en cuenta sin necesidad de aproximaciones como la descripcio´n de la
concentracio´n adiaba´tica. Segundo, las simulaciones hidrodina´micas siguen la dina´mica
de enfriamiento del gas difuso en forma completa, sin tener que suponer simetr´ıa esfe´rica
o evolucio´n cuasi adiaba´tica. Tercero, una vez que se elige un esquema de retroalimen-
tacio´n por debajo del nivel del reticulado, estas simulaciones pueden tratar la evolucio´n
subsiguiente de los vientos derivados de supernovas y AGNs y su interaccio´n con los com-
ponentes del gas de manera consistente. Finalmente, la fusio´n de materia oscura y gas
esta´ regida por los procesos dina´micos involucrados, en vez de ser modelados con rece-
tas basadas en la friccio´n dina´mica y el cociente de la masa de los progenitores que se
fusionan.
Con los equipamientos computacionales y co´digos de simulaciones hidrodina´micas dis-
ponibles en la actualidad, se pueden estudiar la formacio´n y evolucio´n de galaxias en
el contexto cosmolo´gico completo. Sin embargo, el poder computacional es todav´ıa una
limitacio´n severa y, por tanto, se debe trabajar con un compromiso entre la resolucio´n de
la simulacio´n y el taman˜o del volumen simulado. T´ıpicamente, la estructura interna de las
galaxias puede ser resuelta so´lo en simulaciones pequen˜as, mientras que las simulaciones
de grandes volu´menes contienen suficiente nu´mero de galaxias para representar la pobla-
cio´n total de e´stas, pero falta resolucio´n espacial para resolver la estructura interna de las
galaxias simuladas. Por eso todav´ıa los modelos semianal´ıticos siguen siendo de utilidad
para simular grandes volu´menes del universo y realizar cata´logos sinte´ticos.
3.3.3. Cata´logos sinte´ticos de galaxias
Las simulaciones cosmolo´gicas nos proveen un volumen del Universo que tiene algunos
cientos de megaparsecs de lado. Sin embargo, muchas caracter´ısticas de e´stas no pueden
ser comparadas directamente con los datos obtenidos observacionalmente. La principal
diferencia con las observaciones es que en las simulaciones se conocen todas las propie-
dades de los objetos que la componen, algunas de las cuales no son observables o son
distorsionadas por el proceso de medicio´n. Con el fin de comparar datos simulados con
observados, se deben imponer restricciones t´ıpicas de las observaciones reales. Por otro
lado, esto es justamente una virtud de las simulaciones ya que, a pesar de que se les puede
incorporar los efectos observacionales, podemos seguir teniendo informacio´n completa de
cada componente y hacer comparaciones con resultados observacionales. Un ejemplo de
esto es el ca´lculo de la masa de los grupos de galaxias, con los algoritmos de identificacio´n
explicados anteriormente, en cata´logos reales inferimos la masa a partir de propiedades
dina´micas o de la luminosidad. En los cata´logos simulados, la masa esta´ asociada a las
part´ıculas de materia oscura del halo en la simulacio´n, por lo tanto, mediante cata´lo-
gos simulados, podemos conocer la diferencia entre las estimaciones que se hacen con los
identificadores y la cantidad total de materia oscura.
A continuacio´n, describiremos los pasos que seguimos para construir cata´logos sinte´ti-
cos a partir de una simulacio´n poblada con material bario´nico mediante un modelo semi-
anal´ıtico.
En primer lugar, tomamos todas las galaxias del volumen simulado (generalmente,
cu´bico) y, a partir de e´stas, construimos un volumen de mayor taman˜o repitiendo las
galaxias tantas veces como sea necesario para alcanzar el volumen deseado. Esto puede
hacerse porque, en general, las simulaciones cosmolo´gicas son perio´dicas.
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Obtenido el volumen deseado, dado que cada galaxia tiene coordenadas eucl´ıdeas en
tres dimensiones, podemos calcular la distancia de cada uno a un punto tomado como un
origen de este volumen (generalmente, es el ve´rtice de este nuevo cubo). Esta distancia,
a su vez, nos permite calcular el corrimiento al rojo de cada galaxia. Esto podemos
calcularlo porque conocemos los para´metros cosmolo´gicos de la simulacio´n y la distancia
a cada galaxia. Entonces, mediante una interpolacio´n, podemos conocer su corrimiento al
rojo. Adema´s del corrimiento al rojo que se deriva de la distancia, debemos agregar a e´ste
una componente relacionada con el movimiento propio de cada part´ıcula, que se calcula a
partir de las velocidades que e´stas tienen en la simulacio´n. De esta manera, se logra una
reproduccio´n realista de los corrimientos al rojo de las galaxias observadas.
Entre las propiedades generadas por el modelo semianal´ıtico, esta´n las magnitudes
absolutas Por lo tanto, una vez que conocemos el corrimiento al rojo de cada componente,
podemos calcular su correspondiente magnitud aparente. En este ca´lculo, si lo deseamos,
podemos incluir tambie´n la extincio´n por polvo u otros efectos que incidan en ella.
En lo descripto hasta ahora, parece que todas las galaxias de la simulacio´n formara´n
parte del cata´logo simulado de galaxias, pero si esto fuera as´ı la cantidad de galaxias
ser´ıa muy superior a la observada en el Universo. Para obtener un cata´logo similar a los
observados, debemos imponer el mismo l´ımite en magnitud aparente que tiene el cata´logo
que queremos reproducir. Por ejemplo, para el SDSS DR7 la magnitud l´ımite en la banda
r es mrlim = 17,77 en el relevamiento espectrosco´pico y mrlim = 21,5 en el fotome´trico.
Simulta´neamente a la seleccio´n que realizamos teniendo en cuenta la magnitud apa-
rente, expresamos las posiciones en ascensio´n recta (α) y declinacio´n (δ), es decir, en
coordenadas ecuatoriales.
Finalmente, para que el cata´logo cubra la misma regio´n del cielo que el que se quiere
simular, se eligen aquellas part´ıculas que caen bajo la regio´n de intere´s. Para esto, se realiza
una ma´scara que reproduce el a´rea del cata´logo real y, por lo tanto, ambos cata´logos lucen
pra´cticamente ide´nticos desde el punto de vista geome´trico.
Todo este proceso nos da como resultado un cata´logo de galaxias con las mismas
propiedades que los cata´logos reales en cuanto a geometr´ıa, distribuciones de corrimiento
al rojo y luminosidad, entre otras. Pero, adema´s, durante el proceso, podemos conservar
informacio´n relevante de cada galaxia simulada, por ejemplo, en que´ halo se encuentra,
la masa de dicho halo y la cantidad de otras galaxias que e´ste posee. Esto nos posibilita
obtener un cata´logo simulado de grupos de galaxias que, como veremos ma´s adelante, nos
sirve para verificar los resultados obtenidos por nuestros estudios.
3.4. Distribucio´n de ocupacio´n de halos
3.4.1. Definicio´n e importancia de la DOH
Una de las maneras de abordar emp´ıricamente la relacio´n entre las galaxias y la materia
oscura es la distribucio´n de ocupacio´n de halos (DOH, de ahora en ma´s). E´sta se define
como la distribucio´n de probabilidad P (N |Mh) de que un halo virializado de masa Mh
contenga N galaxias con alguna caracter´ıstica espec´ıfica (por ej, Jing y Bo¨rner, 1998;
Jing et al., 1998; Ma y Fry, 2000; Peacock y Smith, 2000; Seljak, 2000). En particular,
en este trabajo, abordaremos el primer momento de la DOH, es decir, el nu´mero medio
de galaxias con alguna caracter´ıstica que habitan en un halo de masa Mh: 〈N |Mh〉. Pero,
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como es una distribucio´n de Poisson y e´stas son completamente determinadas por su
primer momento (〈N〉), los momentos de orden ma´s alto se calculan a partir de e´ste:
〈N(N − 1)...(N − j)〉 = 〈N〉j+1 (3.26)
Entonces, se puede predecir el nu´mero promedio de pares de galaxias dentro de un ha-
lo si se supone que las galaxias tienen una distribucio´n de Poisson. Esto es u´til, como
mostraremos ma´s adelante, en el contexto del modelo de halos.
Teniendo en cuenta que los modelos predicen que la DOH para un halo de masa
fija es estad´ısticamente independiente de la escala, entonces, la descripcio´n del sesgo de
galaxias es completo: dada la DOH y la poblacio´n predicha para un modelo cosmolo´gico
particular, puede calcularse cualquier estad´ıstico del agrupamiento de galaxias en escalas
que van desde el re´gimen lineal al profundamente no lineal. Las determinaciones emp´ıricas
de la DOH para diferentes tipos de galaxias, por lo tanto, se resumir´ıan como una forma
de comparar fa´cilmente con las predicciones teo´ricas de todo lo que el agrupamiento de
galaxias observado tiene para decir sobre la f´ısica de la formacio´n de galaxias (Berlind et
al., 2003).
Recientemente, con los grandes cata´logos de galaxias y la posibilidad de realizar cata´lo-
gos sinte´ticos a partir de simulaciones nume´ricas, diversos autores sen˜alan a la DOH como
un poderosa herramienta para describir la relacio´n entre las galaxias y el halo de materia
oscura que las aloja, al nivel de halos individuales, e interpretar el agrupamiento de las
galaxias (por ej: Yang et al., 2008, 2007).Tambie´n afirman que esta descripcio´n es u´til
para entender el efecto de lentes gravitacionales y permite restringir los modelos de for-
macio´n y evolucio´n de galaxias (Berlind et al., 2003; Kravtsov et al., 2004, entre otros)
como as´ı tambie´n, a los modelos cosmolo´gicos ( por ej: Mandelbaum et al., 2013; Tinker
et al., 2012; Van Den Bosch et al., 2003; Zheng y Weinberg, 2007). Adema´s, a partir de
la DOH se pueden construir cata´logos simulados de galaxias (Hearin et al., 2013; Simha
y Cole, 2013, entre otros).
Otra propiedad de la DOH es que permite estudiar de manera separada la contribucio´n
de galaxias centrales y sate´lites al nu´mero total de miembros de los grupos (por ej: Cooray,
2005; Kravtsov et al., 2004; White et al., 2007; Yang et al., 2008; Zheng et al., 2005). Esta
u´ltima propiedad contiene valiosa informacio´n acerca del agrupamiento jera´rquico porque
el nu´mero de galaxias sate´lites alrededor de la galaxia central del halo de materia oscura
provee informacio´n acerca de la constitucio´n de los halos ma´s masivos a partir de los ma´s
pequen˜os.
Algunas caracter´ısticas de la DOH han sido estudiados en simulaciones de N-cuerpos
en las cuales se utilizaron modelos semianal´ıticos para asignar la poblacio´n de galaxias
en los halos (Governato et al., 1998; Kauffmann et al., 1997, entre otros), en simulaciones
hidrodina´micas (White, 2001) y mediante modelos que incorporan en las predicciones del
sesgo de galaxias (Seljak, 2000). Una problema´tica sen˜alada por Wang y White (2012) es el
nu´mero excesivo de galaxia predicho por simulaciones nume´ricas. Denominado “galaxias
sate´lites faltantes”5, esto es un ejemplo destacable acerca de co´mo los estudios de las
galaxias sate´lites pueden brindar valiosos datos acerca de la cosmolog´ıa y la evolucio´n
de las galaxias, la DOH provee informacio´n que puede ser comparada con simulaciones y
usada para mejorar los modelos semianal´ıticos.
5en ingle´s, missing satellite galaxies.
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Otros estudios de la DOH se enfocaron en la conexio´n entre e´sta y las determinaciones
estad´ısticas del agrupamiento de galaxias. Para dichos estudios utilizan el formalismo
de la DOH y su relacio´n con el modelo de halos como una herramienta para, mediante
ca´lculos anal´ıticos, obtener la DOH (Ma y Fry, 2000; Seljak, 2000, entre otros).
Como puede inferirse a partir de los estudios citados anteriormente y como mostrare-
mos a continuacio´n, la DOH puede ser abordada tanto a trave´s del ana´lisis de simulaciones
cosmolo´gicas como de los grandes cata´logos de galaxias.
3.4.2. Parametrizacio´n de la DOH a partir de simulaciones nume´ri-
cas
Un estudio pionero de la DOH fue el realizado por Zheng et al. (2005). En este tra-
bajo, se utilizaron una simulacio´n hidrodina´mica de part´ıculas suavizadas y otra con un
modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias y, a partir de e´stas, se logro´ establecer
una parametrizacio´n de la DOH. Dicha paramatrizacio´n tiene la propiedad de tomar en
cuenta por separado las contribuciones de las galaxias centrales y sate´lites de los halos.
Para ambas simulaciones, los autores utilizaron los mismos para´metros cosmolo´gicos:
Ωm = 0,4, ΩΛ = 0,6, Ωb = 0, 02h
−2, n = 0,95 y σ8 = 0,8. Y para realizar comparaciones,
utilizaron muestras con diferentes densidades nume´ricas medias. Por ejemplo, una densi-
dad n¯gal = 0,002h
3Mpc−3 se corresponde con una muestra observacional de una magnitud
absoluta l´ımite Mrlim = −18,6.
Para la simulacio´n hidrodina´mica de part´ıculas suavizadas, los autores hicieron evolu-
cionar 1443 part´ıculas de gas y la misma cantidad de part´ıculas de materia oscura, en un
cubo de 50Mpc de arista. Esta simulacio´n incorpora enfriamiento radiativo , efecto Com-
ton y prescripciones fenomenolo´gicas para la formacio´n de estrellas y el enriquecimiento
del medio a partir de supernovas. Las galaxias se identifican como grupos de estrellas y
part´ıculas de gas fr´ıo ligados gravitacionalmente, asociados a un ma´ximo local de densi-
dad bario´nica. A su vez, los halos de materia oscura se identifican con el algoritmo amigo
de los amigos (FOF, Davis et al., 1985) sobre las part´ıculas de materia oscura. Se utiliza
una longitud de identificacio´n de 0,173 veces la separacio´n media entre las part´ıculas, que
representa una densidad de 200 veces la densidad media.
Una vez identificadas las galaxias y los halos, cada galaxia se asigna al halo que
contiene la part´ıcula de materia oscura ma´s cercana al centro de masa de la galaxia. En
cada halo, la galaxia central es la ma´s cercana a la part´ıcula ma´s ligada (definida como
centro del halo), las dema´s se consideran sate´lites.
En el modelo semianal´ıtico, realizado siguiendo procedimientos como los descriptos
en la seccio´n anterior, se obtienen halos con una galaxia que reside en el centro. Si dos
halos se fusionan, la ma´s masiva se convierte en la galaxia central y todas las dema´s en
sate´lites. Y, si dos galaxias de masa comparable se fusionan, todas las estrellas forman
un esferoide que puede seguir creciendo mediante acreciones de gas.
Para cada uno de los modelos y para diferentes densidades medias, los autores obtu-
vieron la DOH, es decir, el nu´mero medio de galaxias para diferentes intervalos de masa.
Adema´s, tomaron por separado las galaxias caracterizadas como centrales y sate´lites, es-
tudiaron la DOH para cada una de estas submuestras y encontraron un comportamiento
similar.
En la figura 3.7, se muestran los resultados para ambas simulaciones, tomando una
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Figura 3.7: Nu´mero de ocupacio´n medio en funcio´n de la masa de los halos para galaxias
centrales, sate´lites y la suma de ambas. Se muestran las predicciones para densidades nume´ricas
de galaxias ngal = 0,02 en una simulacio´n hidrodina´mica de part´ıculas suavizadas (panel de la
izquierda) y es un modelo semianal´ıtico (panel de la derecha). Figura basada en la presentada
en Zheng et al. (2005).
densidad media n¯gal = 0,02h
3Mpc−3. Puede observarse que la DOH de la muestra to-
tal (l´ıneas grises), en ambas, a partir de una masa inferior crece de manera pronunciada
hasta alcanzar en promedio una galaxia por halo y, una vez alcanzado este valor, sigue
aumentando pero de una manera mucho menos acentuada. Si se toman en cuenta so´lo
las galaxias centrales (l´ıneas de puntos verdes), el aumento pronunciado se da hasta que,
en una masa determinada (≈ 1012M), todos los halos poseen una galaxia central. Las
galaxias sate´lites (l´ıneas de trazos azules), en cambio, muestran un comportamiento dife-
rente y aumentan en nu´mero a medida que se incrementa la masa del halo, lo que explica
el crecimiento de la muestra total a masas altas. Es decir, las galaxias centrales son las
responsables del crecimiento de la funcio´n para majas bajas y las sate´lites de la pendiente
con la que crecera´n a masas altas.
A partir de los ana´lisis expuestos anteriormente, los autores propusieron que el nu´me-
ro medio de galaxias de una determinada masa puede expresarse como la suma de las
contribuciones de galaxias centrales y sate´lites:
〈Ngal|Mh〉 = 〈Ncen|Mh〉+ 〈Nsat|Mh〉 (3.27)
donde Ncen y Nsat son las galaxias centrales y sate´lites, respectivamente. Adema´s, el
nu´mero medio de galaxias centrales puede representarse por la siguiente funcio´n:
〈Ncen|Mh〉 = 1
2
[
1 + erf
(
log(Mh/Mmin)
σcen
)]
(3.28)
siendo erf la funcio´n error dada por:
erf(x) =
2√
pi
∫ x
0
e−t
2
dt (3.29)
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Tabla 3.1: Para´metros de la DOH en simulaciones cosmolo´gicas para muestras con diferentes
densidades nume´ricas de galaxias (Zheng et al., 2005).
n¯gal Modelo log(Mmin) σcen M0 log(M1) α
(h3Mpc−3) (M) (M) (M)
0,02 Hidrodina´mico 11,68 0,15 11,86 13,00 1,02
Semianal´ıtico 11,73 0,32 12,09 12,87 0,96
0,01 Hidrodina´mico 12,07 0,18 12,28 13,19 0,94
Semianal´ıtico 12,02 0,26 12,28 13,32 1,07
0,005 Hidrodina´mico 12,36 0,15 12,63 13,45 1,00
Semianal´ıtico 12,36 0,42 12,28 13,62 1,04
0,0025 Hidrodina´mico 12,69 0,15 12,94 13,82 1,08
Semianal´ıtico 12,60 0,28 12,77 13,86 1,03
en 3.28, Mmin es la masa caracter´ıstica de los halos que pueden contener un galaxia y σcen
es el ancho caracter´ıstico de la transicio´n hasta alcanzar, en promedio, una galaxia.
La DOH de las galaxias sate´lites, en cambio, puede describirse mediante una ley de
potencia truncada de la forma:
〈Nsat|Mh〉 =
[
Mh −M0
M1
]α
(3.30)
en e´sta, Mh > M0, donde M0 es la masa de truncado de las galaxias sate´lites. Este trun-
camiento representa el valor mı´nimo en que pueden comenzar a haber galaxias sate´lites
y, por lo tanto, difiere del mı´nimo propio de las galaxias centrales (Mmin). M1 indica a
partir de que´ masa hay, en promedio, una galaxia sate´lite y α es el ı´ndice de la ley de
potencia, vinculado al crecimiento de la funcio´n.
De esta manera, la DOH queda parametrizada por cinco para´metros: Mmin, σcen, M0,
M1 y α. E´stos no son independientes entre s´ı, ya que entre todos deben reproducir la
densidad nume´rica media de galaxias, n¯gal:
n¯gal =
∫
dmn(m) 〈Ngal|Mh〉 (3.31)
donde n(m) es la funcio´n de masa. Es decir, si se integra la DOH por la funcio´n de masa
en todo el rango de masas, debe recuperarse el nu´mero medio de galaxias. Obviamente,
en el caso de que para la determinacio´n de la DOH se hayan usado galaxias con alguna
caracter´ıstica en particular, al realizar esta integracio´n se debe recuperar la densidad
nume´rica de galaxias con esa caracter´ıstica. Un procedimiento comu´n para estudiar estos
para´metros es fijar alguno de ellos y variar los dema´s, de forma de reproducir n¯gal. Otros
estudios, determinan la DOH de manera indirecta ajustando los para´metros de modo que
reproduzcan el espectro de potencia o la funcio´n de correlacio´n.
En la tabla 3.1, se presentan los para´metros obtenidos por Zheng et al. (2005) en el
trabajo descripto anteriormente, para ambas simulaciones.
Tambie´n, como introdujimos en la seccio´n anterior, a partir del primer momento de la
DOH, podemos conocer los siguientes. Utilizando esta parametrizacio´n, podemos encon-
trar el segundo momento:
〈N(N − 1)〉 = 〈(Ncen +Nsat)(Ncen +Nsat − 1)〉 (3.32)
= 〈Ncen(Ncen − 1)〉+ 2〈NcenNsat〉+ 〈Nsat(Nsat − 1)〉
48
como Ncen es 0 o 1, el primer te´rmino de la ecuacio´n se anula. El segundo te´rmino repre-
senta pares de galaxias que involucran a la galaxia central, mientras que el tercer te´rmino
representa a pares de galaxias sate´lites. si Ncen = 0, luego Nsat = 0, por definicio´n. En
consecuencia, 〈NcenNsat〉 = 〈Nsat〉. As´ı:
〈N(N − 1)〉 = 2 〈Nsat〉+ 〈Nsat〉2 (3.33)
Ana´logamente, se puede encontrar el nu´mero de tripletes, que queda expresado como
〈N(N − 1)(N − 2)〉 = 3 〈Nsat〉2 + 〈Nsat〉3 (3.34)
Esto u´ltimo quiere decir que la divisio´n en galaxias centrales y sate´lites y la posterior
parametrizacio´n nos permiten obtener los otros momentos de la DOH de una manera
sencilla.
3.4.3. Determinacio´n de la DOH en cata´logos de galaxias
En los cata´logos de galaxias, como ya mencionamos, la DOH puede estimarse a partir
de los grupos de galaxias. E´stos pueden tomarse como una representacio´n de los halos,
determinar su masa a partir de las galaxias que contienen y, mediante el conteo de galaxias,
obtener la DOH.
Un ejemplo de la medicio´n de la DOH en cata´logos de galaxias es el trabajo de Yang
et al. (2008), que describiremos en esta seccio´n. E´ste fue realizado identificando grupos
mediante el algoritmo propuesto en Yang et al. (2005), que describimos en 3.2.2. Dado que
e´ste identificador tiene la ventaja de encontrar grupos de hasta un solo miembro brillante
(a diferencia del algoritmo FOF), permite estudiar la DOH en un rango ma´s completo de
nu´mero y masas y, por lo tanto, poder describir la forma funcional de e´sta, tal como lo
mostramos en la seccio´n anterior. Otra ventaja de este me´todo es que permite determinar
la masa de los halos con poca dispersio´n. Esto se debe al me´todo iterativo con el que se
realiza la estimacio´n de la masa a partir de las galaxias ma´s brillantes que Mr = −19,5.
Yang et al. (2008) utilizaron el cata´logo SDSS DR4 espectrosco´pico y seleccionaron una
muestra de galaxias con corrimiento al rojo en el rango 0,01 < z < 0,2, con 362356 galaxias
con mediciones de magnitudes en la banda r y espectroscop´ıa del SDSS y 7091 galaxias
con magnitudes en la banda r del SDSS pero espectroscop´ıa de otros relevamientos. Los
para´metros cosmolo´gicos utilizados para este ana´lisis son los del modelo ΛCDM que
corresponde a la misio´n WMAP3 (Spergel et al., 2007): Ωm = 0,238, ΩΛ = 0,762, n =
0,951 y σ8 = 0,75.
Adema´s, siguiendo la propuesta realizada por Zheng et al. (2005), en este estudio,
clasificaron a las galaxias en centrales y sate´lites, tomando la ma´s brillante como central
y las dema´s, como sate´lites. Estos autores evaluaron tambie´n el uso de la masa estelar
para establecer cua´l es la galaxia ma´s masiva y los resultados resultaron indistinguibles,
lo que supone que la luminosidad esta´ relacionada directamente con la masa.
A partir de la masa del halo y el nu´mero de miembros de cada grupo, estimaron el
nu´mero de ocupacio´n medio de los halos en funcio´n de la masa del halo 〈N |Mh〉 y tambie´n
el nu´mero medio de galaxias sate´lites 〈Nsat|Mh〉. Los resultados para tres magnitudes
absolutas l´ımites se presentan en la figura 3.8. Una aclaracio´n importante es que para este
estudio se necesita que los grupos sean completos en el rango de magnitud estudiado. Por
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Figura 3.8: Nu´mero medio de ocupacio´n de halos de las galaxias que pueblan los halos. Esta
determinacio´n fue realizada en el SDSS DR4 para diferentes rangos de magnitud absoluta. En
l´ıneas grises, se muestra el promedio para la totalidad de las galaxias y en l´ıneas de trazos azules,
so´lo para galaxias sate´lites. Los paneles de la izquierda, el centro y la derecha corresponden a
magnitudes l´ımites de Mrlim = −19, 0, −20,0 y −21,0, respectivamente. Figura basada en la
presentada por Yang et al. (2008).
Tabla 3.2: Para´metros de la DOH para galaxias sate´lites del SDSS DR4 (Yang et al., 2008).
Mlim M1 α
−18,0 12,48± 0,04 1,01± 0,06
−18,5 12,62± 0,02 1,05± 0,04
−19,0 12,77± 0,02 1,06± 0,03
−19,5 12,93± 0,01 1,07± 0,02
−20,0 13,15± 0,01 1,09± 0,02
−20,5 13,44± 0,01 1,10± 0,02
−21,0 13,82± 0,01 1,13± 0,02
−21,5 14,34± 0,01 1,33± 0,07
lo tanto, deben tomarse muestras completas por volumen para cada una de las magnitudes
l´ımite. ParaMrlim = −19,0, por ejemplo, los grupos deben estar en el rango 0,1 < z < 0,09.
Puede observarse en el gra´fico 3.8 que (principalmente para Mrlim = −20 y Mrlim =
−21) el comportamiento del nu´mero medio de galaxias (l´ıneas grises) es similar al des-
cripto por Zheng et al. (2005). Se hace evidente, adema´s, que existe una relacio´n entre la
luminosidad de la galaxia central y la masa. Esto podemos afirmarlo porque, a medida
que el corte en luminosidad es ma´s restrictivo, el valor de una galaxia en promedio es
alcanzado para masas ma´s altas. Por lo tanto, la forma de la curva sugiere que la galaxia
sate´lite ma´s brillante es mucho ma´s de´bil que la central. Por otro lado, las galaxias sate´li-
tes (l´ıneas de trazos azules), como es esperable, siguen una ley de potencia. Estos autores
decidieron ajustarla usando so´lo dos para´metros y tomando el truncamiento propio de las
determinaciones (en vez de ajustar el para´metro M0):
〈Nsat|Mh〉 =
[
Mh
M1
]α
(3.35)
donde M1 es la masa caracter´ıstica a partir de la cual hay una media de, al menos, una
galaxia sate´lite y α es el ı´ndice de la ley de potencia. Los para´metros que encontraron estos
autores al ajustar la DOH para de las galaxias sate´lites utilizando diferentes magnitudes
absolutas l´ımites se presentan en la tabla 3.2.
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Uno de los principales aportes que Yang et al. (2008) hicieron es mostrar que la pa-
rametrizacio´n realizada por Zheng et al. (2005) utilizando simulaciones puede utilizarse
tambie´n para resultados observacionales. Pero, para este estudio, se utilizaron cata´logos
espectrosco´picos de galaxias y dado que se necesitan muestras completas por volumen,
se imponen fuertes restricciones a las magnitudes absolutas l´ımites que pueden ser estu-
diadas. Imposibilitando que se logren alcanzar otros rangos de magnitudes ma´s alla´ de
las presentadas por estos autores. Por eso, muchos estudios se realizan indirectamente,
midiendo la funcio´n de correlacio´n o el espectro de potencia y, mediante los para´metros
propuestos, se obtiene la DOH. En la pro´xima seccio´n, abordaremos esta relacio´n.
3.5. Extensio´n del modelo de halos mediante la DOH
En el cap´ıtulo anterior, describimos el modelo de halos y co´mo e´ste brinda una expre-
sio´n anal´ıtica para la distribucio´n de la materia oscura. Sin embargo, como mencionamos
en la seccio´n 3.1, la distribucio´n de materia oscura discrepa de la de las galaxias. Una de
las formas de entender dicha discrepancia es extendiendo el modelo de halos, teniendo en
cuenta las galaxias contenidas en los halos, es decir, utilizando la DOH.
Segu´n Cooray y Sheth (2002), para poder realizar la extensio´n del modelo de halos, es
necesario realizar algunas suposiciones. En primer lugar, que el nu´mero medio de galaxias
sigue una distribucio´n de Poisson con una media proporcional a la masa del halo, dada
por 〈Ngal|Mh〉 ∝ m y 〈Ngal(Ngal−1)|Mh〉 ∝ m2, entonces se puede obtener una expresio´n
equivalente a 2.46, pero para galaxias:
Pgal(~k) = P
1h
gal + P
2h
gal , donde (3.36)
P 1hgal(
~k) =
∫
dmn(m)
〈Ngal(Ngal − 1)|Mh〉
n¯2gal
|ugal(~k|m)|2
P 2hgal(
~k) ≈ P lim(~k)
[ ∫
dmn(m)
〈Ngal|Mh〉
n¯gal
ugal(~k|m)
]2
en esta expresio´n n(m) es la funcio´n de masa, P lim(~k) el espectro de potencia lineal, n¯gal es
la densidad nume´rica media de galaxias (como ya definimos, n¯gal =
∫
dmn(m) 〈Ngal|Mh〉)
y ugal(~k|m), el perfil de galaxias. Dado que las galaxias pueblan los subhalos de materia
oscura, cuya distribucio´n espacial sigue el perfil del halo: ugal(~k|m) ≈ u(~k|m).
En escalas grandes, donde domina el te´rmino de dos halos, ugal(~k|m)→ 1 y el espectro
de potencia de las galaxias se simplifica a:
Pgal ≈ b2gal P lim(k) (3.37)
donde bgal =
∫
dmn(m)b1(m)
〈Ngal|Mh〉
n¯gal
es el factor de sesgo medio de la poblacio´n de
galaxias.
Esta extensio´n permite que, tomando los para´metros adecuados, se pueda obtener
una descripcio´n de la distribucio´n de galaxias. Por ejemplo, en la figura 3.9, se grafica
el espectro de potencia de las galaxias del cata´logo PSCz (c´ırculos azules) mostrados en
la figura 3.1; pero, esta vez, comparado con el espectro de potencia obtenido a partir
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de la ecuacio´n 3.36, utilizando la DOH de dicho cata´logo. Ambos espectros coinciden,
demostrando que la extensio´n es va´lida.
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Figura 3.9: Espectro de potencia de las galaxias del cata´logo PSCz (c´ırculos azules) comparada
con el espectro de potencia obtenido a partir de la extensio´n del modelo de halos utilizando la
DOH (l´ınea so´lida). Figura extra´ıda y adaptada de Cooray y Sheth (2002), pa´gina 76.
Para nuestro trabajo, esta extensio´n es fundamental, ya que la utilizaremos para obte-
ner los para´metros de forma de los halos de materia oscura. A diferencia de lo mostrado en
esta seccio´n, donde se utiliza el espectro de potencia, realizaremos nuestro estudio usando
la funcio´n de correlacio´n.
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Cap´ıtulo 4
Determinacio´n de la DOH a trave´s del
me´todo de descuentos de galaxias de
fondo
Cuando estos cient´ıficos invocan
entidades invisibles, es para explicar los
detalles ma´s complejos del asunto que
tienen entre manos, no para desviar la
mirada de la informacio´n que los pone en
una situacio´n inco´moda hacia expresiones
menos recalcitrantes.
Bruno Latour
El principal objetivo de este cap´ıtulo es mostrar el desarrollo e implementacio´n de
un me´todo para la obtencio´n de la DOH utilizando la te´cnida de descuentos de galaxias
de fondo. E´ste permite combinar informacio´n fotome´trica y espectrosco´pica y, de esta
manera, extender el rango de magnitudes absolutas y los l´ımites superiores de masa en
los que se estima la ocupacio´n de los halos. En primer lugar, presentaremos el me´todo.
Luego, lo evaluaremos mediante la utilizacio´n de cata´logos sinte´ticos de galaxias y gru-
pos de galaxias. Y, finalmente, aplicaremos el me´todo al cata´logo SDSS DR7, utilizando
una muestra de grupos de galaxias obtenido a partir de su versio´n espectrosco´pica y el
correspondiente relevamiento fotome´trico de galaxias.1
4.1. Inclusio´n de informacio´n fotome´trica en la DOH
La DOH, tal como fue explicado, vincula la masa de los halos de materia oscura con
el nu´mero de galaxias (de algu´n tipo) que residen en e´l. Cuando se trabaja con datos
observacionales, se puede obtener una representacio´n de los halos a partir de los grupos
de galaxias. Es decir, las galaxias que pertenecen al mismo grupo esta´n en el mismo ha-
lo y la DOH se obtiene a partir de la poblacio´n de dichos grupos. Esto impone ciertas
1Los contenidos de este cap´ıtulo esta´n basados en el trabajo publicado bajo el t´ıtulo Taking advanta-
ge of photometric galaxy catalogues to determine the halo occupation distribution (Rodriguez
et al., 2015).
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limitaciones, principalmente, debido al l´ımite en magnitud aparente de los cata´logos es-
pectrosco´picos de galaxias que son utilizados para confeccionar los cata´logos de grupos de
galaxias. El l´ımite en magnitud aparente restringe el nu´mero de galaxias de´biles observa-
das y, por lo tanto, se pierde la posibilidad de estimar la poblacio´n de galaxias sate´lites
menos brillantes.
Como fue sen˜alado por Liu et al. (2011), un me´todo comu´n para superar la falta de
informacio´n espectrosco´pica de las galaxias sate´lites consiste en contar en el relevamiento
fotome´trico candidatos a sate´lites alrededor de una galaxia brillante. Y corregir, estad´ısti-
camente, este conteo teniendo en cuenta la contribucio´n de galaxias que se encuentran
delante o detra´s del grupo pero, en proyeccio´n, parecen pertenecer a e´ste (a las que deno-
minaremos de ahora en ma´s, “galaxias de fondo”). Haciendo uso de este procedimiento,
se pueden alcanzar l´ımites ma´s bajos de magnitud aparente al emplear el gran volumen
de datos provistos por el cata´logo fotome´trico conjuntamente con el me´todo de descuen-
tos de galaxias de fondo. Este es un me´todo eficiente para estudiar, estad´ısticamente, la
poblacio´n de galaxias (Lares et al., 2011).
El me´todo de descuentos de galaxias de fondo no ha sido ampliamente utilizado para
la determinacio´n de la DOH y, frecuentemente, es criticado por su falta de habilidad para
distinguir entre sobredensidades locales y aquellas que esta´n superpuestas por efectos de
proyeccio´n. Para demostrar el correcto desempen˜o de nuestra implementacio´n, construi-
mos un cata´logo sinte´tico a partir de un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias
desarrollado por Guo et al. (2010), aplicado a la simulacio´n Millennium I (Springel et al.,
2005).
Utilizando grupos de galaxias provistos por Yang et al. (2012), tomados de la ver-
sio´n espectrosco´pica del relevamiento SDSS DR7 y galaxias del correspondiente cata´logo
fotome´trico, estimamos la DOH para diferentes magnitudes absolutas l´ımites y su corres-
pondiente parametrizacio´n, de acuerdo con lo propuesto por Zheng et al. (2005). Estos
resultados fueron comparados con los de Yang et al. (2008) en el que, basa´ndose en el mis-
mo formalismo, y utilizando un cata´logo de grupos de galaxias identificados en el SDSS
DR4, determinaron los para´metros de la DOH para diferentes magnitudes absolutas l´ımi-
tes.
4.2. Descripcio´n del me´todo de descuentos de gala-
xias de fondo
Para el procedimiento de descuento de galaxias de fondo se asume que, a escalas
suficientemente grandes, la distribucio´n de las galaxias es uniforme, mientras que los
grupos son sobredensidades locales. Esta te´cnica permite combinar sistemas de galaxias
tomados de relevamientos espectrosco´picos con cata´logos sin informacio´n del corrimiento
al rojo Esto hace que mejoremos la estad´ıstica y podamos obtener la DOH en un rango
ma´s amplio de magnitudes absolutas. La principal contribucio´n de este me´todo es la
habilidad para determinar la DOH de galaxias sate´lites en magnitudes ma´s de´biles que
las empleadas hasta ahora.
La te´cnica de descuentos involucra el conteo de objetos en una regio´n donde hay una
sen˜al conocida y, superpuesta a e´sta, un ruido no correlacionado. Por lo tanto, se realiza
una sustraccio´n de una estimacio´n estad´ıstica de dicho ruido. En nuestro caso, la sen˜al
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esta´ conformada por la sobredensidad donde reside el grupo, mientras que el ruido esta´
asociado con las galaxias de fondo que no pertenecen a e´ste. El me´todo propuesto requiere
dos cata´logos que comparten la misma regio´n del cielo, uno de grupos y otro de galaxias.
Para cada grupo, el me´todo requiere del conocimiento de la masa, el corrimiento al rojo, la
posicio´n angular y un radio caracter´ıstico; para las galaxias, en cambio, so´lo son necesarias
las posiciones angulares y las magnitudes aparentes.
Dado que para las galaxias so´lo hay informacio´n fotome´trica disponible, para esti-
mar la DOH calculamos la magnitud absoluta, asumiendo que se encuentran al mismo
corrimiento al rojo que el grupo, zgr,
M = m− 25− 5 log(dL(zgr))−Kcorr (4.1)
donde dL(zgr) es la distancia en luminosidad en Mpc para zgr, Kcorr es la correspon-
diente correccio´n K, m es la magnitud aparente y M la absoluta.
Luego, definimos nd como el nu´mero de galaxias que tienen una magnitud absoluta
M ≤ Mlim dentro de un c´ırculo centrado en cada grupo y con un radio determinado por
la correspondiente proyeccio´n del radio caracter´ıstico en el cielo (ver panel 2 de la figura
4.1). El valor de Mlim establece el l´ımite superior para el rango de magnitudes absolutas
en el cual la DOH es estimada.
Debido a la imposibilidad de distinguir entre galaxias pertenecientes al grupo y ga-
laxias de fondo, necesitamos conocer, de alguna manera, el nu´mero local de objetos de
fondo con el objetivo de desconta´rselos a nd. No se puede determinar directamente la con-
tribucio´n de galaxias de fondo y, consecuentemente, se necesita de un me´todo estad´ıstico.
Teniendo en cuenta el comportamiento jera´rquico de la estructura a gran escala, es sabi-
do que una sobredensidad esta´ siempre inmersa en una estructura mayor, por lo tanto,
estimamos la contribucio´n del fondo contando el nu´mero de galaxias, nf , que cumplen
nuestro criterio de seleccio´n (M ≤ Mlim) en un anillo alrededor de cada grupo de gala-
xias (observar el panel 3 de la figura 4.1). El nu´mero de galaxias pertenecientes al grupo,
N , puede ser estimado sustrayendo la densidad local de fondo, multiplicada por el a´rea
proyectada de cada grupo (es decir, la contribucio´n de fondo a esta a´rea):
N = nd − nf
Af
Ad , (4.2)
donde Ad y Af son las a´reas proyectadas del c´ırculo centrado en el grupo y el anillo
correspondiente, respectivamente, como se muestra en el panel 4 de la figura 4.1. Dado que
el me´todo nos impone restricciones en la eleccio´n de los grupos, debemos ser cuidadosos al
elegir las muestras utilizadas en cada medicio´n. Concretamente, grupos de baja masa no
pueden ser detectados a altos valores de corrimiento al rojo porque t´ıpicamente contienen
galaxias de´biles, mientras que grupos de alta masa pueden ser observadas en todo el rango
del corrimiento al rojo. Para considerar este hecho, realizamos cortes en el corrimiento
al rojo para cada rango de masa de manera tal que sea visible, al menos, la galaxia ma´s
brillante de cada grupo en ese rango de masa.
Finalmente, los grupos son divididos en intervalos de masa para obtener la DOH como
el N promedio, 〈N |Mh〉. Debe tenerse en cuenta que los grupos usados en este me´todo
deben estar lo suficientemente cerca como para que una galaxia con magnitud absoluta
igual a Mlim, al corrimiento al rojo del grupo, tenga una magnitud aparente ma´s brillantes
que la magnitud aparente l´ımite del cata´logo fotome´trico.
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Figura 4.1: Esquema del me´todo de descuentos de galaxias de fondo propuesto. En el primer
panel, se muestra una regio´n del cielo donde hay sobredensidades correspondientes a grupos. En
el panel 2, se muestra la regio´n correspondiente al radio caracter´ıstico de un grupo, donde se
realizara´ el conteo de nd. En el tercer panel, se muestra la regio´n en la cual se realiza el conteo
de nf , para estimar el ruido que debe sustraerse. Finalmente, en el panel 4, se muestran las
a´reas que se utilizan para estimar el descuento a realizar.
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δα
Figura 4.2: Esquema del me´todo de descuentos de galaxias de fondo con regiones incompletas.
Es importante destacar que desarrollamos un programa de manera tal que el me´todo
pueda ser implementado en cata´logos reales. En estos cata´logos, no esta´ muestreado todo
el cielo y, por lo tanto, dicha implementacio´n (que describiremos en la seccio´n 4.5.1)
permite determinar los conteos y las a´reas en anillos o c´ırculos incompletos, como se
muestra en la figura 4.2.
4.3. Datos
Para evaluar el me´todo descripto en la seccio´n anterior, usamos los datos obtenidos de
simulaciones nume´ricas, mientras que para obtener una estimacio´n de la DOH, utilizamos
el cata´logo de galaxias SDSS DR7. Para este cap´ıtulo, como en la simulacio´n Millennium
I, adoptamos los para´metros cosmolo´gicos tomados de los datos del WMAP1 (Spergel et
al., 2003): Ωm= 0.25, Ωb= 0.045, ΩΛ= 0.75, σ8= 0.9, n= 1 y h= 0.73.
4.3.1. Cata´logos del SDSS
La principal ventaja de este trabajo es combinar datos fotome´tricos y espectrosco´picos
y, entonces, aprovechar el conjunto completo de datos que brinda el relevamiento SDSS. En
particular, empleamos la de´cima liberacio´n de datos, DR7, y el a´rea denominada Legacy,
que cubre ma´s de 8400 gr2 en cinco anchos de banda o´pticos. Las ima´genes provistas
tienen 230 millones de objetos con magnitudes aparentes menores de 22.2 en la banda r,
y los datos espectrosco´picos proveen aproximadamente 900.000 espectros de galaxias con
mediciones de corrimiento al rojo de hasta z .0.3 y una magnitud aparente l´ımite en la
banda r de 17.77 (Abazajian et al., 2009).
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Los grupos usados en nuestro ana´lisis fueron tomados del cata´logo de grupos de ga-
laxias del SDSS de Yang et al. (2007), construido utilizando el identificador de grupos
presentado en Yang et al. (2005), pero actualizado al DR7 (Yang et al., 2012). Como
fue explicado en la seccio´n 3.2.2, este algoritmo de bu´squeda, a diferencia del tradicional
FOF (por ejemplo, Mercha´n y Zandivarez (2005)), se basa, tanto en las sobredensidades
como en la funcio´n de luminosidad. Y una propiedad de este identificador es la habili-
dad para encontrar sistemas con hasta so´lo un miembro. Esto incrementa el nu´mero de
grupos al mismo tiempo que permite ampliar el rango dina´mico de masas. Tambie´n utili-
zamos este cata´logo porque nos posibilita comparar nuestros resultados con los obtenidos
previamente por aquellos que lo desarrollaron.
4.3.2. Datos simulados
Con el objetivo de evaluar nuestro me´todo, construimos un cata´logo sinte´tico utilizan-
do galaxias extra´ıdas de un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias aplicado en la
simulacio´n Millennium I. E´sta es una simulacio´n cosmolo´gica de N-cuerpos (Springel et
al., 2005), que ofrece una alta resolucio´n espacial y temporal dentro de un gran volumen
cosmolo´gico. Evoluciona ma´s de 10 billones de part´ıculas de materia oscura en un cubo
perio´dico de 500h−1Mpc, usando una longitud de suavizado de 5h−1kpc. Dado que la
simulacio´n Millennium contiene so´lo materia oscura, puede ser poblada por galaxias uti-
lizando modelos semianal´ıticos de formacio´n de galaxias. Para nuestro cata´logo sinte´tico,
utilizamos el modelo desarrollado por Guo et al. (2010) disponible pu´blicamente en la
base de datos Millennium2 Esto nos permite, adema´s, obtener informacio´n de los halos
de materia oscura donde residen las galaxias.
Para construir nuestro cata´logo sinte´tico, emplazamos al observador en un ve´rtice
del cubo de la simulacio´n Millennium y, teniendo en cuenta la periodicidad de dicha
simulacio´n, simplemente repetimos el cubo tantas veces como necesitamos para reproducir
el volumen de la versio´n fotome´trica del cata´logo SDSS DR7. Calculamos el corrimiento al
rojo a partir de las distancias al observador, teniendo en cuenta las distorsiones producidas
por el movimiento propio y los para´metros cosmolo´gicos usados en la simulacio´n. El
criterio de seleccio´n en flujo del cata´logo sinte´tico lo obtuvimos imponiendo los mismos
l´ımites superiores en las magnitudes aparentes que afectan al cata´logo SDSS. Con el
objetivo de obtener la misma regio´n del cielo que el relevamiento, utilizamos una ma´scara
que nos permite seleccionar angularmente (e´sta sera´ explicada ma´s adelante). Adema´s,
el cata´logo sinte´tico de grupos se obtiene a partir del de galaxias, de acuerdo con la
pertenencia de e´stas a los halos de materia oscura de la simulacio´n.
4.4. Evaluacio´n del me´todo
El objetivo de esta seccio´n es demostrar la efectividad de la te´cnica propuesta. Con
este propo´sito, utilizamos el cata´logo sinte´tico descripto anteriormente, ya que en e´ste
conocemos en detalle la poblacio´n de galaxias en los halos de materia oscura, lo que nos
permite realizar una comparacio´n directa con los resultados obtenidos a trave´s de nuestro
procedimiento.
2gavo.mpa-garching.mpg.de/MyMillennium
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Como es sabido, las muestras limitadas en flujo no proveen suficiente informacio´n
para determinar un taman˜o representativo de los grupos, dado que el nu´mero visible de
miembros depende de la distancia. Consecuentemente, utilizamos el modelo semianal´ıtico
para establecer una relacio´n entre el radio caracter´ıstico de los grupos y sus masas, bajo
la suposicio´n de que esta u´ltima puede ser estimada a partir de sus miembros visibles.
Definimos el radio caracter´ıstico como la distancia desde el centro del halo a la galaxia
miembro ma´s lejana. Asumiendo un comportamiento lineal entre la masa y el volumen,
propusimos la siguiente relacio´n:
rc = C1M
1
3
h − C2 (4.3)
donde rc es el radio caracter´ıstico y Mh la masa del halo de materia oscura. Obtuvimos los
para´metros C1 y C2 a partir del ajuste de los datos provistos por el modelo semianal´ıtico,
utilizando una te´cnica simple de minimizacio´n de χ2, obteniendo C1=4.31×10−5Mpc M−
1
3
y C2 = −0.33 Mpc. Para calcular la contribucio´n del fondo, tal como se describio´ en la
seccio´n 4.2, los radios internos y externos del anillo fueron elegidos como rc + 1Mpc y
rc+2Mpc, respectivamente. Llegamos a la conclusio´n de que el resultado no es sensible al
taman˜o de este anillo, y esto nos permite que el anillo escogido sea un compromiso entre
la influencia de la sobredensidad local y la solidez estad´ıstica.
Para cada magnitud absoluta l´ımite, aplicamos nuestro me´todo de determinacio´n de
la DOH en los datos simulados y comparamos los valores con los obtenidos a partir del
conteo de galaxias en el cubo de la simulacio´n. La figura 4.3 muestra los resultados para
diferentes l´ımites en magnitudes absolutas que van desde Mlim = −21.5 a −16.0. Como
puede verse, ma´s alla´ de una pequen˜a sobreestimacio´n para las magnitudes ma´s de´biles, en
todos los rangos de magnitudes absolutas, hay un buen acuerdo entre nuestros resultados
(en bandas sombreadas) y aquellos obtenidos del conteo directo en el cubo de la simulacio´n
(en l´ıneas so´lidas). Tambie´n incluimos en esta figura la DOH correspondiente a muestras
limitadas en volumen (l´ıneas de puntos) para sen˜alar la habilidad de nuestro me´todo para
alcanzar masas ma´s altas a bajas luminosidades.
Como fue mencionado en la seccio´n 4.2, es necesario restringir la muestra de grupos
para eliminar cualquier sesgo producido por el hecho de que grupos masivos pueden ser
observados a mayores distancias que los de baja masa. En el caso del cata´logo sinte´tico,
estudiamos la distribucio´n de galaxias brillantes para cada grupo y encontramos que,
para grupos con masas . 3.16×1013M, es suficiente tomar como corrimiento al rojo
ma´ximo z =0.11, dado que el extremo de la distribucio´n de brillo de las galaxias esta´,
aproximadamente, a una magnitud M ' −19.5. Para masas ma´s altas, no es necesario
realizar un corte en el corrimiento al rojo. Adema´s, para magnitudes ma´s de´biles que M =
−18, las muestras de grupos deben ser restringidas a un corrimiento al rojo determinado
por el l´ımite en magnitud aparente del cata´logo fotome´trico (por ejemplo, para el cata´logo
fotome´trico SDSS, que tiene una magnitud aparente l´ımite en la banda r de ' 21.5, para
Mlim = -17.5 hay un l´ımite en corrimiento al rojo de z ' 0.15); au´n as´ı, e´stas son muy
superiores que las correspondientes a muestras limitadas en volumen (siguiendo con el
ejemplo anterior, la magnitud aparente l´ımite correspondiente al SDSS espectrosco´pico
es de 17.77. Entonces, para el mismo l´ımite en magnitud aparente, el corrimiento al rojo
ma´ximo resultante es de ' 0.04). Esto hace que nuestros resultados cubran un rango ma´s
amplio de masas que las mediciones directas. Este efecto es ma´s notable a medida que las
magnitudes son ma´s de´biles, como puede verse en la figura 4.3.
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Figura 4.3: Comparacio´n entre DOH obtenida a partir del conteo directo en muestras limitadas
volumen (l´ıneas de puntos), del me´todo de descuento de galaxias de fondo (bandas sombreadas) y
en el cubo de simulacio´n (l´ınea continua). De abajo hacia arriba, se muestran los resultados para
Mlim = -21.5, -21.0, -20.5, -20.0, -19.0 , -18.0, -17.0 y -16.0. Los errores se calcularon utilizando el
procedimiento jackknife esta´ndar. Como puede verse, los resultados sugieren que nuestro me´todo
esta´ en buen acuerdo con la estimacio´n directa, y le otorgan robustez. Debe tenerse en cuenta
que el me´todo propuesto usa tanto cata´logos fotome´tricos como espectrosco´picos, mientras que
la estimacio´n directa so´lo utiliza los datos espectrosco´picos.
60
Una cr´ıtica usual al me´todo de descuentos de galaxias de fondo es la falta de habili-
dad para evaluar la contaminacio´n producida por las sobredensidades que esta´n delante
y detra´s del grupo en estudio, ya que e´stas no pueden ser distinguidas en cata´logos fo-
tome´tricos. Con el objetivo de estimar este efecto y aprovechando el cata´logo simulado,
calculamos la DOH distinguiendo entre grupos con otros grupos dentro del c´ırculo defini-
do por su radio proyectado caracter´ıstico y sin ellos, es decir, con contaminacio´n y sin ella.
Estimamos que aproximadamente el 17 % de los grupos, por efectos de proyeccio´n, tienen
uno o ma´s grupos contaminantes. Este porcentaje esta´ homoge´neamente distribuido en
todo el rango de masas. La figura 4.4 muestra el resultado obtenido para todos los grupos
(l´ınea negra so´lida), para los grupos con contaminacio´n (l´ınea azul de puntos) y sin con-
taminacio´n (l´ınea verde de trazos) para Mlim = −19.0. Puede observarse que la DOH de
grupos con contaminacio´n esta´ sobreestimada para masas bajas, mientras que los grupos
sin contaminacio´n reproducen un comportamiento similar al de la muestra completa, es
decir, los efectos de contaminacio´n no contribuyen significativamente a la estimacio´n de la
DOH total, dada la pequen˜a fraccio´n de grupos contaminados. Por otra parte, la DOH no
parece estar afectada para masas altas. Esto u´ltimo es importante porque los para´metros
del modelos de Yang et al. (2008) esta´n determinados principalmente por los valores de
la DOH en esta regio´n y compararemos nuestros resultados con los de este trabajo.
Otra posible fuente de incertezas puede provenir de los errores que se cometen t´ıpica-
mente al estimar la masa del halo. Para evaluar el impacto de estas incertezas en nuestro
me´todo, introdujimos una dispersio´n gaussiana artificial de 0.2 dex alrededor de las ma-
sas de los halos proveniente de la simulacio´n, que es el ma´ximo observado en la relacio´n
masa-nu´mero de miembros. Este valor corresponde al extremo inferior de la distribucio´n
de masas, y es mucho menor para masas altas. Para que se entienda claramente, en la
figura 4.5, so´lo mostramos los resultados correspondientes a Mlim = −19.0, pero los efec-
tos son similares para todos los rangos de magnitud absoluta utilizados y, como puede
observarse, la incerteza en la masa de los halos no es significativa en la estima de la DOH.
A lo largo de este trabajo, utilizamos los centros geome´tricos de los grupos para
estimar la DOH. Entonces, para completar la evaluacio´n del me´todo, consideramos el
impacto del posible desplazamiento del centro de los grupos. En la figura 4.5, incluimos
la DOH estimada usando como centro la galaxia ma´s brillante y logramos demostrar que
la asignacio´n de los centros no afecta nuestros resultados.
Como conclusio´n de esta seccio´n, podemos afirmar que la estimacio´n de la DOH uti-
lizando nuestra te´cnica no esta´ afectada por efectos de proyeccio´n ni posibles sesgos en
las estimas de masas y posiciones de los halos. Adema´s, los resultados obtenidos a partir
de nuestro me´todo esta´n en excelente acuerdo con las mediciones realizadas a partir el
conteo directo de galaxias.
4.5. Implementacio´n del me´todo
4.5.1. DOH en el SDSS DR7
Usando los datos descriptos en la seccio´n 4.3.1, implementamos el me´todo propuesto
en el SDSS DR7. Para esto, tuvimos en cuenta que, dado que el cata´logo no cubre la
totalidad del cielo, es posible que parte de las a´reas Ad y Af caigan fuera de e´ste. Entonces,
empleamos las rutinas provistas por el software SDSSPix, especialmente disen˜ado para
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Figura 4.4: Efectos de proyeccio´n en la determinacio´n de la DOH mediante el me´todo de
descuentos. La l´ınea azul de puntos muestra la DOH de los grupos que tienen, en proyeccio´n,
otros grupos dentro del radio caracter´ıstico; La l´ınea verde de trazos corresponde a la DOH de
los grupos sin contaminacio´n; y la l´ınea so´lida negra es la DOH de la totalidad de los grupos.
Se aplico´ un procedimiento esta´ndar de jackknife para estimar los errores. En el panel inferior,
se presentan los cocientes entre la DOH estimada con contaminacio´n y sin ella y la DOH total.
Intentando ser claros, se graficaron so´lo los resultados correspondientes a Mlim = −19.0.
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Figura 4.5: Efectos producidos por la variacio´n de la masa y la posicio´n de los grupos. La
l´ınea azul de puntos corresponde a una dispersio´n gaussiana artificial alrededor de las masas
de los halos provenientes de la simulacio´n. La l´ınea verde de trazos muestra la DOH de los
grupos utilizando la galaxia ma´s brillante como centro. La l´ınea so´lida negra es la DOH de los
grupos del cata´logo simulado, con centros geome´tricos y masas tomadas de la simulacio´n, como
en el gra´fico anterior. Los resultados corresponden a una Mlim = −19.0. En el panel inferior, se
muestra el cociente entre las estimaciones de la DOH.
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la geometr´ıa del Sloan (ma´s detalles de e´ste se encuentran, por ejemplo, en Swanson
et al. (2008)) para determinar la funcio´n de seleccio´n angular del relevamiento. E´ste
nos permitio´ dividir la esfera en ' 7.700.000 p´ıxeles de igual a´rea. Luego, realizamos
una ma´scara inicial binaria, y establecimos como 1 los p´ıxeles que contienen, al menos,
una galaxia y como 0, los restantes. Como el taman˜o del p´ıxel es mucho menor que
la separacio´n media entre las galaxias, suavizamos la ma´scara inicial promediando cada
p´ıxel con sus 7× 7 vecinos adyacentes. De esta forma, la funcio´n de seleccio´n angular fue
confeccionada como el conjunto de p´ıxeles con un valor que excede un l´ımite determinado.
Para obtener una estimacio´n lo ma´s precisa posible de Ad y Af , realizamos una segunda
divisio´n con una resolucio´n ma´s alta (1.962.900.000 p´ıxeles), de esta manera, las a´reas
son casi proporcionales al nu´mero de p´ıxeles que se encuentran en la interseccio´n entre la
ma´scara y los c´ırculos o anillos, respectivamente.
Como la distribucio´n de brillo de las galaxias es similar a la del cata´logo simulado, se
pudieron aplicar las mismas restricciones en corrimiento al rojo de acuerdo con la masa.
So´lo se encontraron diferencias para masas altas, donde el extremo de la distribucio´n es
a M ' -21.0, que corresponde a un corrimiento al rojo de z ' 0.17.
En la figura 4.6, mostramos la DOH obtenida para seis rangos de magnitudes absolutas
l´ımites, como se indica en cada panel. Se puede observar el comportamiento esperado para
esta distribucio´n, es decir, el descenso en el nu´mero de galaxias a magnitudes brillantes
y el decaimiento caracter´ıstico de la DOH descripto por Zheng et al. (2005) (so´lo visible
en los paneles inferiores).
Aunque los resultados del modelo semianal´ıtico utilizado en la confeccio´n del cata´logo
sinte´tico no puede ser comparado directamente con las observaciones, porque el mode-
lo propuesto por Guo et al. (2010) no fue construido espec´ıficamente para reproducir la
DOH, la comparacio´n entre la DOH del SDSS DR7 (l´ıneas so´lidas negras) y la del cata´lo-
go simulado (l´ıneas marrones) en la figura 4.6 muestra que los resultados del modelo
semianal´ıtico son levemente ma´s altos que los valores correspondientes al SDSS. Esta dis-
crepancia sugiere que la DOH puede ser utilizada para mejorar o evaluar algunos aspectos
de los modelos semianal´ıticos.
4.5.2. Comparacio´n con otros resultados
Para comparar nuestros resultados con los obtenidos por Yang et al. (2008) en el
SDSS DR4, utilizamos la parametrizacio´n que estos autores proponen para la DOH de
las galaxias sate´lites:
〈Ns|Mh〉 =
(
Mh
M1
)α
(4.4)
donde M1 es la masa caracter´ıstica de un halo, por encima de la cual hay, en promedio,
al menos una galaxia sate´lite y α es el ı´ndice de la ley de potencia.
En la figura 4.6, incluimos el ajuste para cada rango de magnitud absoluta l´ımite (en
l´ıneas azules de puntos) y, en la figura 4.7, graficamos los para´metros que mejor ajustan
la relacio´n como funcio´n de la magnitud absoluta l´ımite (c´ırculos azules), conjuntamente
con los valores correspondientes a los de Yang et al. (2008) (c´ırculos verdes). Como puede
verse, hay un excelente acuerdo entre nuestros resultados y los obtenidos anteriormente
por otros autores. Adema´s, esta figura expresa claramente una de las caracter´ısticas ma´s
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Figura 4.6: DOH obtenida para el SDSS DR7 implementando el me´todo de descuentos para
diferentes magnitudes absolutas l´ımites (Mlim = -16.0, -17.0, -18.0, -19.0, -20.0 y -21.0 como se
indica en cada panel). En l´ıneas continuas negras, se muestra la DOH total, mientras que los
c´ırculos verdes muestran la de galaxias sate´lites. Las l´ıneas azules de puntos se corresponden con
el mejor ajuste lineal para la distribucio´n de sate´lites. Adema´s, so´lo con el objetivo de realizar
la comparacio´n, se incluyo´ la ocupacio´n estimada en el apartado anterior para cata´logo sinte´tico
(l´ıneas marrones). Las barras de error se calculan utilizando el procedimiento esta´ndar jackknife.
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importantes de nuestro me´todo: la habilidad de estimar la DOH para magnitudes absolu-
tas ma´s de´biles que las obtenidas en trabajos anteriores. En el a´rea sombreada de la figura
4.7, se encuentran los nuevos para´metros estimados con esta te´cnica. Para realizar una
mejor comparacio´n, incluimos en la tabla 4.1 la informacio´n utilizada para confeccionar
la figura 4.7.
Para realizar otra comparacio´n, tomamos en cuenta datos obtenidos observacionalmen-
te y que pueden ser comparados directamente con nuestros resultados. Esto lo hicimos
con la informacio´n que Weinmann et al. (2011) recolectaron acerca de cuatro cu´mulos
de galaxias muy estudiados (Fornax, Virgo, Perseo y Coma). Todos cu´mulos masivos y
cercanos a la Vı´a La´ctea. En la figura 4.8, se muestra la abundancia de esos cu´mulos
para dos rangos de magnitud absoluta l´ımite tomados de Weinmann et al. (2011) y el
nu´mero medio de galaxias en intervalos de masa centrados en las masas de esos cu´mu-
los, aplicando nuestro me´todo a partir de los grupos de Yang et al. (2012) y al cata´logo
SDSS fotome´trico. El taman˜o de los errores para las masas ma´s altas esta´ dado por el
bajo nu´mero de grupos utilizado, por ejemplo, para Mlim = −16.7 se usaron 9 grupos y,
para Mlim = −19.0, 14. De esta comparacio´n, puede deducirse que las abundancias de
Fornax, Virgo y Perseo concuerdan con el nu´mero medio de galaxias para sistemas de la
misma masa, mientras que el cu´mulo de Coma muestra una poblacio´n significativamente
menor. Aunque esto parece estar en contraposicio´n con lo planteado por Weinmann et al.
(2011) en los ana´lisis de sus resultados, es importante notar que estos autores hacen una
comparacio´n con un u´nico cu´mulo tomado del modelo semianal´ıtico de Guo et al. (2011),
que no necesariamente representa el comportamiento de la masa media correspondiente
al cu´mulo de Coma.
Tabla 4.1: Comparacio´n entre los para´metros de la DOH de las galaxias sate´lites obtenidos por
Yang et al. (2008) y con nuestro me´todo.
Yang et al. (2008) Me´todo de descuentos
Mlim M1 α M1 α
−16,0 −−−−−− −−−−−− 11,9± 0,6 0,97± 0,03
−16,5 −−−−−− −−−−−− 12,0± 0,5 0,98± 0,03
−17,0 −−−−−− −−−−−− 12,1± 0,5 0,99± 0,03
−17,5 −−−−−− −−−−−− 12,2± 0,5 1,00± 0,03
−18,0 12,48± 0,04 1,01± 0,06 12,3± 0,6 1,01± 0,03
−18,5 12,62± 0,02 1,05± 0,04 12,4± 0,6 1,03± 0,03
−19,0 12,77± 0,02 1,06± 0,03 12,6± 0,6 1,04± 0,03
−19,5 12,93± 0,01 1,07± 0,02 12,8± 0,6 1,05± 0,03
−20,0 13,15± 0,01 1,09± 0,02 13,0± 0,7 1,06± 0,05
−20,5 13,44± 0,01 1,10± 0,02 13,3± 0,7 1,11± 0,05
−21,0 13,82± 0,01 1,13± 0,02 13,7± 0,7 1,13± 0,05
−21,5 14,34± 0,01 1,33± 0,07 14,2± 0,7 1,33± 0,05
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Figura 4.7: Para´metros de la DOH para galaxias sate´lites (ver ecuacio´n 4.4). El panel superior e
inferior muestran los para´metros M1 y α, respectivamente, como funcio´n de la magnitud absoluta
l´ımite. Nuestros resultados se muestran en azul, mientras que los c´ırculos verdes corresponden
a los resultados de Yang et al. (2008). Hay un buen acuerdo entre ambos resultados y, adema´s,
nuestro me´todo permite extender el rango de magnitudes absolutas a valores ma´s de´biles (de
hasta Mlim = −16.0) sin perder robustez estad´ıstica (a´rea sombreada). Los para´metros y errores
corresponden a los obtenidos a trave´s del me´todo de minimizacio´n χ2.
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Figura 4.8: Comparacio´n entre las abundancias observadas para cuatro cu´mulos tomados de
Weinmann et al. (2011) (en hexa´gonos verdes) y los resultados correspondientes al me´todo de
los descuentos (c´ırculos azules) en intervalos de masas centrados en las masas de estos cu´mulos.
Utilizamos las siguientes masas: 6×1013M para Fornax, 1.7×1014M para Virgo, 6.7×1014M
para Perseo y 1.3×1015M para Coma. El panel superior muestra las abundancias para Mlim =
−16.7 y el inferior para Mlim = −19.0.
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4.6. Conclusiones
En este cap´ıtulo, presentamos un abordaje estad´ıstico para estimar la DOH, utilizamos
la te´cnica de descuentos de galaxias de fondo, que combina un cata´logo espectrosco´pico de
grupos de galaxias con un relevamiento fotome´trico de galaxias. Dadas las caracter´ısticas
del cata´logo fotome´trico, este me´todo puede ser aplicado a grandes volu´menes y, conse-
cuentemente, la DOH puede ser estimada en un rango ma´s amplio de masas, inclusive
para las magnitudes ma´s de´biles. Otra consecuencia del uso de informacio´n fotome´trica de
galaxias es la habilidad para medir magnitudes ma´s de´biles que las alcanzadas utilizando
so´lo informacio´n espectrosco´pica.
Nuestro me´todo fue evaluado utilizando un cata´logo sinte´tico construido a partir de
un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias (Guo et al., 2010) aplicado sobre la
simulacio´n Millennium I. Demostramos que el me´todo de descuentos de galaxias de fon-
do es capaz de recuperar la DOH del modelo y del cata´logo sinte´tico utilizando conteos
directos en muestras limitadas en volumen, como se describe en el trabajo de Yang et
al. (2008). Adicionalmente, estudiamos los efectos de proyeccio´n como una posible fuen-
te de sesgos, como as´ı tambie´n, los errores en las estimas de las masas y en los centros
de masas. Demostramos que so´lo el 17 % de los grupos tiene uno o ma´s grupos super-
puestos en proyeccio´n, lo que genera una distorsio´n imperceptible estad´ısticamente con
respecto al modelo. Tambie´n pudimos mostrar que nuestros resultados no son afectados
significativamente por variaciones en la masa o posicio´n de los grupos.
Obtuvimos la DOH para doce rangos de magnitudes absolutas l´ımites, que van desde
−16.0 a −21.5 en la banda r del SDSS. Esta estimacio´n fue realizada utilizando el cata´logo
de grupos provisto por Yang et al. (2012) y, dada la naturaleza del me´todo, las muestras
de grupos usados en la determinacio´n de la DOH son ma´s profundas y numerosas, lo que
nos permitio´ extender el rango de masas ma´s alla´ de los l´ımites estudiados en trabajos
previos y alcanzar magnitudes tan de´biles como Mlim = −16.0.
La te´cnica propuesta es capaz de combinar dos cata´logos, uno de grupos y otro de ga-
laxias, que cubren la misma regio´n del cielo, independientemente del origen del cata´logo
de grupos y la banda del relevamiento que se use. Estas caracter´ısticas lo hacen particu-
larmente u´til para estudiar la DOH en funcio´n de diferentes propiedades de los grupos y
galaxias y puede permitirnos aprovechar plenamente los beneficios de la nueva generacio´n
de relevamientos de galaxias, ya que tiene entre las posibles aplicaciones la de estudiar la
poblacio´n de galaxias enanas (en el rango de Mlim = −16.0 a −19.0) o restringir modelos
semianal´ıticos.
Finalmente, podr´ıamos utilizar los resultados de este cap´ıtulo para extender el modelo
anisotro´pico de halos desarrollado por Sgro´ et al. (2013), con el objetivo de evaluar la
habilidad de ese modelo para reproducir los resultados observacionales.
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Cap´ıtulo 5
DOH y relacio´n masa-riqueza
Las distinciones entre lo cognitivo y lo
social, lo te´cnico y lo referido a la
carrera, lo cient´ıfico y lo no cient´ıfico,
constantemente se desdibujan y se
redibujan en el laboratorio.
Karin Knorr Cetina
En este cap´ıtulo, vinculamos la DOH con la relacio´n masa-riqueza obtenida a partir
de lentes gravitacionales. Aplicamos el me´todo de descuentos de galaxias de fondo pro-
puesto en el cap´ıtulo anterior, construimos, a partir de la DOH, un estimador ana´logo
con la relacio´n masa-riqueza derivada a partir de lentes gravitacionales y realizamos la
comparacio´n entre ambos me´todos. Si bien no es el objetivo de esta tesis profundizar en
los estudios de lentes gravitacionales, describiremos brevemente co´mo se llevo´ a cabo este
ana´lisis. Por u´ltimo, presentamos los resultados de confrontar estas dos determinaciones
independientes.1
5.1. Relacio´n masa-riqueza y DOH
La relacio´n entre la masa y la riqueza o´ptica establece una correspondencia entre la
masa de un sistema y el nu´mero de galaxias que pertenecen a ese grupo, en un cierto
umbral de magnitud. Kravtsov et al. (2004) sen˜ala que esta relacio´n es logar´ıtmica y con
una pendiente cercana a uno, lo que esta´ de acuerdo con los modelos ma´s simples de
formacio´n de estructuras. En muchos trabajos, se determinaron las masas de sistemas de
galaxias utilizando lentes gravitacionales de´biles y, a partir de estas determinaciones, y
estimas del nu´mero de galaxias que poseen los sistemas en un cierto umbral de magnitud,
se obtuvieron relaciones masa - riqueza (Mlen−N). Algunas de las publicaciones donde se
realiza dicho tratamiento son: Becker et al. (2007), Johnston et al. (2007), Mandelbaum
et al. (2008), Reyes et al. (2008), Rykoff et al. (2008), Rozo et al. (2009), Hilbert y White
(2010), Foe¨x et al. (2012) y van Uitert et al. (2016). En e´stas, si bien se usa a la relacio´n
Mlen − N como una descripcio´n de la manera en la que se distribuye la materia en los
sistemas de galaxias, no se la vincula con la DOH. Nosotros nos propusimos determinar
1Los contenidos de este cap´ıtulo esta´n basados en el trabajo publicado bajo el t´ıtulo Weak-lensing
measurement of the mass-richness relation using the SDSS data base (Gonzalez et al., 2017).
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independientemente la relacio´n Mlen−N y la DOH para una misma muestra y comparar
los resultados obtenidos.
Como ya hemos mencionado, la DOH permite establecer una relacio´n entre la masa
de los halos y la cantidad de galaxias que contienen, vinculando el nu´mero promedio de
galaxias con la masa del halo, es decir P (N |Mh). Las te´cnicas de apilamiento de lentes
de´biles, en cambio, permiten calcular la masa promedio de los halos de una dada riqueza:
P (Mh|N). Por lo tanto, para vincular estas dos cantidades, es necesario adecuar el me´todo
de descuentos descripto en 4.2, para obtener resultados que puedan ser comparados con los
correspondientes a las determinados a trave´s de lentes gravitacionales (es decir, P (Mh|N)).
Para estimar la relacio´n masa-riqueza de los grupos aplicamos el ana´lisis de lentes a
la muestra de grupos de Yang et al. (2012)2. Por otro lado, implementamos el me´todo de
descuentos propuesto para la DOH, obtuvimos la P (Mh|N) para los sistemas de galaxias
de dicho cata´logo y comparamos los resultados obtenidos con ambos me´todos.
5.2. Datos
5.2.1. Adquisicio´n de datos
Los dos procedimientos llevados a cabo requieren la combinacio´n de informacio´n fo-
tome´trica y espectrosco´pica: grupos identificados a partir de posiciones angulares y co-
rrimiento al rojo, y galaxias con sus respectivas magnitudes aparentes. La necesidad de
combinar datos fotome´tricos y espectrosco´picos se presenta porque ambas te´cnicas inten-
tan aprovechar toda la informacio´n que brinda el cata´logo SDSS, en el cual la mayor´ıa de
los objetos no poseen mediciones del corrimiento al rojo.
Los grupos de galaxias utilizados son los mismos para el ana´lisis de lentes y para la
implementacio´n del me´todo de descuentos de galaxias de fondo. E´stos forman parte del
cata´logo de Yang et al. (2012) que fue descripto en el cap´ıtulo 4.
Para la determinacio´n de la DOH, utilizamos los datos provistos por el SDSS DR7, tal
como se explico´ en el cap´ıtulo anterior. Para el ana´lisis de lente de´bil, en cambio, se usaron
las ima´genes disponibles en el SDSS DR10 (es decir, el de´cimo lanzamiento del mismo
relevamiento) en las bandas r e i. Estas ima´genes se encuentran reducidas y calibradas. El
motivo por el cual se utiliza el de´cimo lanzamiento es que e´ste incluye todas las ima´genes
de los lanzamientos anteriores y, por lo tanto, nos permite seleccionar los campos de los
grupos detectados en el DR7 y buscar ima´genes con las condiciones de seeing3 adecuadas
para llevar a cabo el ana´lisis de lentes. Como el seeing impide una correcta determinacio´n
de la forma, so´lo se pudo realizar el ana´lisis de las ima´genes con un seeing menor que 1,3”
en la banda i.
2Es importante mencionar que el procedimiento llevado a cabo para este ana´lisis de lentes gravitacio-
nales de´biles fue evaluado y, una vez demostrada su efectividad, aplicado a esta muestra. Para determinar
la efectividad de la aplicacio´n de las te´cnicas de apilamiento en el ca´lculo de las masas, se analizo´ una
muestra de sistemas de galaxias del cata´logo de Koester et al. (2007). Elegimos estos sistemas porque
han sido estudiados por otros autores con te´cnicas similares a las nuestras (Johnston et al., 2007; Man-
delbaum et al., 2008; Sheldon et al., 2009; Tinker et al., 2012). Los detalles de esta comparacio´n pueden
encontrarse en el trabajo de Gonzalez et al. (2017) en el que participamos.
3Es decir, la distorsio´n que sufre la luz proveniente de los objetos astrono´micos al atravesar la atmo´sfera
y sus turbulencias. Adoptamos el te´rmino en ingle´s por considerarlo el ma´s preciso para describir este
feno´meno.
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5.3. Determinacio´n de la relacio´n masa - riqueza a
partir del ana´lisis de lentes
5.3.1. Obtencio´n del cata´logo de galaxias fuente
Como vimos en la Seccio´n 3.23, es posible obtener una estimacio´n de la masa de los
halos a partir del ana´lisis de lentes gravitacionales. De acuerdo con la Ecuacio´n 3.24, la
distorsio´n que introduce el campo gravitacional de una lente sobre la fuente, descripto por
el shear, esta´ relacionado con la elipticidad observada de la fuente. En este caso, la lente
gravitacional a la cual nos referimos esta´ dado por el halo de materia oscura que aloja el
sistema de galaxias, mientras que las fuentes son las galaxias que se encuentran por detra´s
de este halo. Por ello, para llevar a cabo la estimacio´n de las masas, es necesario identificar
las galaxias que se encuentran por detra´s del halo y, luego, determinar sus para´metros de
forma. Dado que se requer´ıa analizar un gran nu´mero de objetos, se automatizo´ el ana´lisis
de lentes. Esto se realizo´ mediante un programa que tiene como entrada el cata´logo
de sistemas a analizar (posiciones, corrimiento al rojo, coeficientes de extincio´n, entre
otros) y como salida las galaxias clasificadas como fuente para las lentes consideradas
y sus respectivas formas. El programa comienza con las adquisicio´n de las ima´genes: se
descargan las ima´genes en la banda i4, en forma automa´tica, de acuerdo con la cercan´ıa el
sistema que vamos a analizar. Teniendo en cuenta que es importante contar con una buena
precisio´n de las formas de las galaxias de fondo, es necesario considerar los efectos de la
atmo´sfera que tienden a redondearlas. Con el objetivo de minimizar este efecto tuvimos
en cuenta el seeing de las ima´genes en su seleccio´n. Descartando aquellas con seeing
alto y prefiriendo aquellas con menor seeing en los campos que pose´ıan superposicio´n de
observaciones. Dado que cada galaxia puede tener varias ima´genes, se determina el seeing
correspondiente a cada una y se realiza la descarga hasta que se obtiene la primer imagen
con un seeing menor a 0,9”. Si no se consigue al menos una imagen con seeing menor de
1,3” en el campo del objeto, e´ste se descarta del ana´lisis. Una vez que se determino´ cua´l
es la imagen ma´s apropiada utilizando los datos de la banda i, se descargan tambie´n los
datos en la banda r, necesario para los conteos de galaxias.
El procedimiento descripto en el pa´rrafo anterior se repite para cada uno de los sistemas
a estudiar. A continuacio´n, se clasifican los objetos en galaxias o estrellas y se descartan las
falsas detecciones, para esto se sigue un procedimiento similar al propuesto por Bardeau
et al. (2005).
Las formas de las estrellas, que son consideradas objetos puntuales, son utilizadas
para la determinacio´n de la funcio´n de dispersio´n de punto o PSF (del ingle´s, Point
spread function), la cual posee toda la informacio´n acerca de la distribucio´n de brillo
observada en la imagen de un punto. En ima´genes de galaxias, para nuestros propo´sitos,
el principal efecto de la PSF consiste en redondear los objetos: una fuente con una dada
elipticidad cuyo taman˜o sea menor al seeing de la imagen, se vera´ redondeada. Ma´s au´n,
las variaciones de la PSF en el campo de la imagen, introducir´ıan elipticidades a las
determinaciones que pueden emular el efecto del shear. En un cada campo, se estima la
PSF a partir de las estrellas y e´sta es utilizada para la determinacio´n de los para´metros
4Se utilizan ima´genes en esta banda para determinar la forma de las galaxias porque poseen un menor
seeing.
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Figura 5.1: Diagrama del co´digo utilizado para realizar el ana´lisis de lente de´bil.
de forma de las galaxias.
En el ana´lisis empleado, como no se contaba con determinaciones del corrimiento al
rojo para todas las galaxias identificadas, se tuvo en cuenta un criterio fotome´trico para
clasificar las galaxias como fuente. Estas u´ltimas deb´ıan tener magnitudes que estuvieran
entre mp y mmax, donde mp se definio´ como la magnitud ma´s de´bil para la cual la pro-
babilidad de que la galaxia se encuentre por detra´s del sistema es mayor a 0,7; y mmax
depende de la imagen y permite escoger galaxias que no sean demasiado de´biles. Este
u´ltimo criterio se toma en cuenta ya que las galaxias con magnitudes muy de´biles tienen
las formas medidas con una gran incerteza. Las formas de las galaxias fuentes es estimada
de acuerdo con la distribucio´n de brillo superficial observada, convolucionada con la PSF.
En la figura 5.1 se muestra un diagrama del co´digo descripto para llevar a cabo el
ana´lisis de lentes. El resultado es un cata´logo con las galaxias fuente identificadas y sus
respectivas elipticidades, las cuales son relacionadas posteriormente con la distribucio´n
de masa del halo.
5.3.2. Determinacio´n del perfil de masa
La obtencio´n de masa a partir de lentes gravitacionales de´biles esta´ directamente rela-
cionado con la densidad nume´rica de las galaxias fuente a las que se les puede determinar
su forma. El cata´logo utilizado (SDSS) cubre gran parte del cielo pero, dado el bajo tiem-
po de exposicio´n (53,9 segundos para cada pixel), las ima´genes no poseen la profundidad
suficiente para realizar un ana´lisis de lente de´bil de objetos individuales. Adema´s, en este
trabajo, se analizan sistemas de galaxias con masas ∼ 1013M que se espera que tengan
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una baja sen˜al de lente de´bil. Por ejemplo, para una fuente en z = 0,3 y una masa de
lente ∼ 1013M en z = 0,1, la sen˜al resultante es significativamente menor que el ruido.
Para superar los problemas antes mencionados, utilizamos te´cnicas denominadas de
apilamiento, que consisten en combinar varios sistemas y, a partir de ellos, derivar una
masa media. El uso de te´cnicas de apilamiento puede proporcionar una sen˜al de lente con
un nivel de confianza adecuado y, por lo tanto, permiten incrementar artificialmente la
sen˜al. E´stas, al combinar lentes con caracter´ısticas similares, hacen que se diluyan aquellas
sen˜ales producidas por la presencia de subestructuras y desviaciones de la simetr´ıa esfe´rica
de los sistemas individuales y, por lo tanto, mejoran la determinacio´n de la masa promedio
de los sistemas empleados. Asimismo, como las fuentes esta´n afectadas por toda la materia
a lo largo de la l´ınea de la visio´n, el apilamiento promedia la sen˜al de diferentes lentes
y disminuye los efectos provocados por la presencia de grandes estructuras que pueden
encontrarse en la direccio´n de cada uno de los sistemas analizados. Este apilamiento so´lo
agrega un ruido estad´ıstico adicional en las determinaciones de las masas.
Utilizando las elipticidades de las galaxias de fondo, se elaboro´ el perfil de contraste
de densidad de masa proyectada. A partir de cada una de las lentes tomadas para el
ana´lisis, de un nu´mero total de Nlentes, se promedia la elipticidad tangencial eT,ij de cada
fuente i correspondiente a cada lente j. Esto se realiza para la obtencio´n del contraste de
densidad de masa superficial promediada en un anillo proyectado de radio r a la distancia
del cu´mulo, 〈∆Σ(r)〉, de acuerdo con:
〈∆Σ(r)〉 =
∑NLentes
j=1
∑NFuentes,j
i=1 ωij × eT,ij × Σcrit,j∑NLentes
j=1
∑NFuentes,j
i=1 ωij
(5.1)
donde ωij son pesos asociados a las propiedades de las galaxias fuente (luminosdad, co-
rrimiento al rojo, etc.) y Σcrit,j es la densidad de masa proyectada cr´ıtica para todas las
fuentes de la lente j, definida como:
Σcrit,j =
c2vel
4piG
1
〈βj〉DOLj
(5.2)
donde 〈βj〉 es el factor geome´trico promedio dado por el cociente entre la distancia dia´me-
tro angular de la lente a la fuente y la distancia angular a la fuente (β = DLS/Ds) y DL,
la distancia angular del observador a la lente. Estos perfiles se utilizaron para estimar las
masas totales de los sistemas a partir del ajuste de los para´metros de dos modelos: SIS y
NFW.
Usualmente, estos perfiles son modelados a partir de tres componentes: la masa estelar
contenida en la BCG (que es adoptada como centro del cu´mulo), el halo principal de ma-
teria oscura del sistema y la contribucio´n, debido a las concentraciones de masa cercanas
a la lente (ver, por ejemplo: Johnston et al., 2007; Mandelbaum et al., 2008; Oguri y
Takada, 2011). Las componentes mencionadas var´ıan su influencia segu´n las escalas. La
primera ejerce una influencia significativa en pequen˜as escalas (hasta 50 kpc), mientras
que la tercera componente contribuye ma´s alla´ de un radio virial del halo principal (Oguri
y Takada (2011)). Debido al taman˜o del campo de las ima´genes provistas por el SDSS, se
consideran so´lo las dos primeras componentes en el modelado del perfil. Tambie´n se exclu-
yen del ca´lculo las regiones internas (por debajo de los 90 kpc) en las cuales el potencial
de la BCG es dominante.
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De acuerdo con lo anterior, se obtuvieron las masas a partir del ajuste del perfil, me-
diante el modelado del halo principal de materia oscura utilizando los perfiles SIS y NFW.
El primero depende de un u´nico para´metro, la dispersio´n de velocidades unidimensional
σV , mientras que el perfil NFW posee dos para´metros: el para´metro de concentracio´n c200
y el radio R200. Debido a que existe una degeneracio´n importante en estos para´metros,
que so´lo puede romperse si se tiene informacio´n sobre la distribucio´n central de los halos,
se fijo´ el para´metro de concentracio´n de acuerdo con la relacio´n c200(M200, z) propuesta
por Duffy et al. (2011) y el perfil fue ajustado a partir del radio R200.
Utilizando el contraste de densidad definido en la Ecuacio´n 3.25 es posible obtener
los para´metros que describen la distribucio´n de masa del sistema, utilizando la te´cnica de
minimizacio´n de χ2:
χ2 =
N∑
i
(〈∆Σ(ri)〉 −∆Σ(ri, p))2
σ2∆Σ(ri)
(5.3)
donde la suma se realiza sobre N intervalos radiales del perfil y p es el para´metro que sera´
ajustado. Para el modelo SIS el para´metro sera´ σv y para el perfil de NFW, sera´ R200.
5.3.3. Errores sistema´ticos en las determinaciones de la masa
obtenidas a partir de lentes gravitacionales
Surgen incertezas en la determinacio´n de la masa debido al modelado del perfil, la
estimacio´n de distancias de las galaxias de fondo y la dispersio´n en los para´metros de
forma de las galaxias de la muestra utilizada para el ca´lculo del perfil de densidad de
masa proyectada. A continuacio´n, mostraremos co´mo tratamos cada una de las fuentes
de error, que fueron consideradas como independientes.
Para modelar el perfil, se establece su centro en la galaxia ma´s brillante, asumiendo
que e´sta esta´ en el centro del potencial gravitacional. Si hay diferencias en la posicio´n de
la BCG y el centro de gravedad, esto puede disminuir la sen˜al en las regiones centrales y
generar una subestimacio´n de la masa (Johnston et al., 2007; Mandelbaum et al., 2008).
Para poder corregir los errores debido al centrado, aplicamos un factor 1
pc
al resultado
obtenido, donde pc esta´ dado por:
pc(N200) =
1
(1 + 1/1,13 + 0,92 ∗ (N200/20)) (5.4)
donde N200 esta´ relacionado con el nu´mero de galaxias dentro de R200. Este factor surge de
los estudios de Johnston et al. (2007) y fue establecido a trave´s de simulaciones nume´ricas
de N-cuerpos.
Por otro lado, como no se cuenta con informacio´n espectrosco´pica de las galaxias de
fondo, estimamos co´mo afecta la varianza co´smica en la determinacio´n del para´metro β
(ver, 5.2) y su incidencia en la masa resultante. Para esto, consideramos la dispersio´n del
para´metro β calculado en 25 a´reas no superpuestas de ∼ 144 arcmin2, suponiendo que
las fuentes se encuentran a la misma distancia del cu´mulo.
Otro factor que debimos tener en cuenta es que la masa obtenida se deriva de la
combinacio´n de las sen˜ales de un gran nu´mero de sistemas y, por lo tanto, el resultado
puede estar afectado por la variedad en las propiedades de las fuentes presentes en la
muestra. Para evaluar la estabilidad de los resultados, se llevo´ a cabo un procedimiento
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jackknife, ajustando los perfiles de densidad a 100 muestras con el 80 % de los sistemas
cada una.
5.4. Determinacio´n de la P (Mh|N) a partir de la DOH
En la seccio´n anterior describimos la obtencio´n de la relacio´n Mlen − N a partir del
apilamiento de lentes gravitacionales de´biles. Para esta relacio´n se utilizan sistemas de
una dada riqueza (N), se promedian sus masas y, de esta manera, se logra estimar la
masa, Mlen, para esa riqueza. Por otro lado, a diferencia de la relacio´n Mlen−N , la DOH
brinda la probabilidad de que, para una dada masa, un halo pueda tener N galaxias. Es
decir, P (N |Mh). Entonces, si bien la DOH y la relacio´n Mlen parecen ser muy similares y
ambas hacen uso de la masa y el nu´mero de galaxias, no son directamente comparables:
En la DOH se promedian sistemas con igual masa y diferente N , en cambio, en la relacio´n
Mlen −N se apilan sistemas con igual N y se obtiene la masa.
Con el objetivo de comparar estas dos determinaciones independientes, nos propusimos
modificar el procedimiento seguido para estimar la DOH de tal manera de obtener, a partir
de ella, un estimador comparable con la relacio´n Mlen − N . Descubrimos que, mediante
una pequen˜a variacio´n en la te´cnica de descuentos de galaxias de fondo descripta en la
seccio´n 4.2, podemos obtener la probabilidad de que un sistema con un N dado, tenga
una masa Mh. Y este estimador es directamente comparable con la relacio´n Mlen − N
obtenida con lentes. El u´nico requisito es que N este´ definido igual en ambos casos. Es
decir, que se tome el mismo l´ımite de magnitud absoluta para ambas determinaciones.
Para la obtencio´n de la P (Mh|N) seguimos un procedimiento similar al me´todo de
descuentos. Para cada uno de los sistemas se cuentan galaxias dentro de un radio ca-
racter´ıstico y en un entorno cercano alrededor de e´ste, luego, se realiza el descuento de
galaxias de fondo y se obtiene N , que es una estima del nu´mero de miembros de ese
sistema. Hasta aqu´ı, el procedimiento es el mismo que se sigue para la DOH pero, como
contamos con la masa asociada a cada grupo, podemos tomar todos los sistemas que
tienen un mismo N y obtener una masa promedio.
5.5. Resultados
Seleccionamos cuatro submuestras segu´n el nu´mero de miembros de los sistemas de
galaxias: Nmiembros = 1,2,3 y 4 a 6. Apilamos todos los grupos de cada una de ellas y
realizamos los ana´lisis correspondientes.
En la figura 5.2, mostramos los perfiles de densidad de masa proyectada obtenidos
de acuerdo a la ecuacio´n 5.1 para las submuestras escogidas. Estos fueron calculados
utilizando los dos modelos (NFW y SIS). Podemos observar que las masas estimadas con
ambos modelos presentan una gran correspondencia: 〈MNFW200
MSIS200
〉 = 0,91± 0,03. Esto u´ltimo
nos permite afirmar que, a diferencia de lo que sucede en los cu´mulos, el perfil SIS es un
modelo adecuado para describir la distribucio´n de masa de los sistemas con bajo nu´mero
de miembros.
En la figura 5.3, graficamos la distribucio´n de masas (Mh) de las submuestras de Yang
et al. (2012), junto con nuestra determinacio´n de masa. Observamos que nuestros resul-
tados esta´n en acuerdo con las distribuciones de Mh. Esto nos brinda informacio´n acerca
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de la correspondencia entre las masas determinadas a partir de lentes gravitacionales y la
relacio´n masa - luminosidad utilizada en la determinacio´n de la masa de los sistemas.
Las determinaciones de masa a trave´s de lentes gravitacionales fueron utilizados para
realizar la comparacio´n con la relacio´n P (Mh|N) obtenida a trave´s del procedimiento de
descuento de galaxias de fondo. Para que la comparacio´n sea va´lida, tuvimos en cuenta
so´lo los sistemas que contienen galaxias con magnitudes absolutas Mr < −21,5. En la
figura 5.4, se muestra la P (Mh|N) obtenida con el me´todo de descuentos junto con M200
vs. N . Puede observarse que ambas determinaciones de masas, SIS y NFW, esta´n bien
descriptas por P (Mh|N).
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Figura 5.2: Perfiles de contraste de densidad promedio ∆Σ(r) de la muestra de objetos del
cata´logo de Yang et al. (2012) para diferentes intervalos de riqueza. La l´ınea so´lida y a trazos
representan los mejores ajustes de los perfiles usando los modelos SIS y NFW, respectivamente,
con los respectivos para´metros y errores de ajuste especificados en cada gra´fico. Los paneles
inferiores muestran los perfiles resultantes del promedio de las componentes cruzadas de la
elipticidades, los cuales deber´ıan ser nulos. Este gra´fico fue presentado en el trabajo de Gonzalez
(2017).
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Figura 5.3: Distribucio´n de la masas determinadas por Yang et al. (2012) para las cuatro
muestras de grupos analizados junto con las masas de lentes estimadas en este trabajo, MSIS200
y MNFW200 . Las regiones en gris se corresponden con los errores en las masas, debido al ajuste.
Este gra´fico fue presentado en el trabajo de Gonzalez (2017).
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Figura 5.4: P (Mh|N) obtenida a partir de datos del SDSS-DR7 implementando un me´todo
de substraccio´n de galaxias de fondo considerando una magnitud absoluta l´ımite M limr = −21,5
(a´rea gris). Los cuadrados azules y los c´ırculos rojos representan las masas derivadas del ana´lisis
de lentes MNFW200 y M
SIS
200 versus N, respectivamente.
5.6. Discusio´n y conclusiones
En este cap´ıtulo, se mostro´ el proceso que se lleva a cabo para determinar la relacio´n
masa - riqueza a trave´s del ana´lisis de lentes gravitacionales de´biles de sistemas de ga-
laxias. Tambie´n se explico´ co´mo se obtiene P (Mh|N) a partir del me´todo de descuentos
de galaxias de fondo. Se obtuvo un buen acuerdo entre ambas relaciones. Siendo deter-
minaciones independientes, este acuerdo indica la confiabilidad de ambas te´cnicas. Para
poder concretar la comparacio´n, fue necesario modificar la te´cnica de descuentos descrip-
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ta en 4.2 tomando intervalos de riqueza, en lugar de intervalos de masa (como se hace
generalmente en los procedimientos ligados a la DOH) lo cual permite que, a diferencia
de las DOH publicadas por otros autores, nuestras estimaciones puedan ser directamente
comparadas con las de lentes gravitacionales.
Cabe destacar el resultado particular para la submuestra con Nmiembros = 1 ya que es-
tos grupos incluyen sistemas que esta´n compuestos por una u´nica galaxia con informacio´n
espectrosco´pica, lo que hace que no se pueda calcular su masa con consideraciones dina´mi-
cas. Entonces, poder determinar su masa a trave´s de lentes gravitacionales y corroborar
el resultado con el me´todo de descuentos provee de confibilidad a las masas obtenidas
para estos sistemas.
La correspondencia entre la relacio´n Mh−N y P (Mh|N) no so´lo refuerza la confianza
en el me´todo empleado para la determinacio´n de la DOH, sino que tambie´n provee un
nuevo enfoque para evaluar la relacio´n masa - riqueza. Consideramos que este trabajo
permitio´ evaluar la te´cnica propuesta y ahora puede ser extendida a magnitudes l´ımites
ma´s de´biles y obtener as´ı ma´s informacio´n acerca de la relacio´n entre las galaxias y la
distribucio´n de materia dentro de los halos.
81

Cap´ıtulo 6
Extensio´n del modelo triaxial de halos
mediante la DOH
Las ideas se desarrollan gracias a
contribuciones activas, se han construido
y fabricado de manera que puedan
extenderse.
David Bloor
En este cap´ıtulo, incluimos la DOH para extender el modelo aniso´tropo de halos
propuesto por Sgro´ et al. (2013). Para evaluar esta extensio´n, utilizamos la determinacio´n
de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa tridimensional, propuesta por Paz et al. (2011),
aplicada a un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias.
6.1. Desviacio´n de la isotrop´ıa y apartamiento de la
forma esfe´rica en el modelo de halos
El modelo de halos esta´ndar y su extensio´n a partir de la DOH, tal como fueron
presentados en las secciones 2.5 y 3.5, respectivamente, consideran que el perfil de los
halos de materia oscura es esfe´rico y que la distribucio´n de estructuras en pequen˜as y
mediana escala es iso´tropa. Sin embargo, estudios recientes, tanto con simulaciones como
utilizando datos observacionales, han demostrado que los efectos de la triaxialidad de los
halos y de la distribucio´n aniso´tropa de materia no son despreciables.
Mediante simulaciones nume´ricas, numerosos autores han determinado que los halos
de materia oscura tienen formas sensiblemente diferentes apartadas de la esfericidad,
encontraron, adema´s, que tienden a presentar un eje preferencial. Es decir, si describimos
al halo mediante un sistema triaxial, dos de los ejes tendra´n una longitud comparable,
mientras que el tercero sera´ mayor que los otros dos. Esto hace que los halos tengan una
forma prolada (entre otros, Hopkins et al., 2005; Kasun y Evrard, 2005; Paz et al., 2006;
Thomas et al., 1998; Warren et al., 1992). Adema´s, diferentes trabajos han establecido que
la orientacio´n de los halos esta´ relacionada con la distribucio´n de la materia circundante
(por ejemplo, Altay et al., 2006; Bond et al., 1996; Brunino et al., 2007; Colberg et al.,
2005).
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A partir de los estudios que exploran co´mo se distribuyen las galaxias, en relacio´n con
la forma proyectada de los grupos, se confirma que hay direcciones privilegiadas y que
e´stas coinciden con los resultados obtenidos en simulaciones (Lau et al., 2011; Paz et al.,
2006; Paz, 2010; Paz et al., 2011; Smargon et al., 2012). Estos autores concluyen que las
observaciones de la alineacio´n de los grupos de galaxias concuerdan con lo establecido por
las simulaciones.
En el trabajo de Paz et al. (2008), se propuso una versio´n modificada de la cla´sica
funcio´n de correlacio´n bipuntual halo - materia que permite cuantificar el alineamiento
entre halos de materia oscura o grupos de galaxias y la estructura en gran escala. Tam-
bie´n brinda la posibilidad de comparar los resultados obtenidos a partir de simulaciones
nume´ricas y observaciones. Diversos autores han sen˜alado la eficiencia de este enfoque en
la caracterizacio´n de los alineamientos (Faltenbacher et al., 2012, 2009; Paz et al., 2011;
Schneider et al., 2012, entre otros).
Motivado por los estudios descriptos en el pa´rrafo anterior, Sgro´ et al. (2013) desarrollo´
un modelo triaxial de halos, teniendo en cuenta los efectos que producen las desviaciones
de la esfericidad y la anisotrop´ıa en la distribucio´n de materia. E´ste modelo anal´ıtico
utiliza un perfil triaxial para los halos de materia oscura y una funcio´n probabil´ıstica
del alineamiento de los halos con la estructura circundante. Si bien este modelo brinda
una descripcio´n acaba de la distribucio´n de materia oscura, no es posible compararlo de
manera directa con determinaciones de la funcio´n de correlacio´n en cata´logos de galaxias
o simulaciones hidrodina´micas.
6.2. Funcio´n de correlacio´n aniso´tropa
En esta seccio´n, describiremos la versio´n modificada de la funcio´n de correlacio´n que
permite tener en cuenta las anisotrop´ıas en la distribucio´n de materia, propuesta por
Paz et al. (2008). Tal como lo hacen en dicho trabajo, presentaremos tanto la funcio´n de
correlacio´n tridimensional como la proyectada en el plano del cielo.
Funcio´n de correlacio´n aniso´tropa tridimensional
Retomando la definicio´n dada en el ape´ndice B, la funcio´n de correlacio´n grupo -
galaxia, ξ(r), puede entenderse como una medida del exceso de probabilidad dP , con
respecto a la probabilidad aleatoria, de encontrar una galaxia a una distancia r del centro
de un grupo, en un volumen de bu´squeda dV, en este caso, lo expresamos como:
dP = ν¯[1 + ξ(r)]dV (6.1)
Una manera esta´ndar de medir ξ(r), tanto en simulaciones como en observaciones, es
contar el nu´mero de pares obtenidos (dP ) en un intervalo de distancias y dividir por el
nu´mero de pares esperado si e´stos estuvieran distribuidos aleatoriamente. En simulacio-
nes, este denominador es simplemente la densidad nume´rica media de part´ıculas (ν¯) por
el volumen contenido en el intervalo de distribuciones considerado (ν¯dV ). En las obser-
vaciones y cata´logos sinte´ticos, en cambio, es necesario generar posiciones aleatorias, de
manera tal que cubra la misma regio´n angular que el cata´logo pero con una distribucio´n
radial que se corresponda con el cata´logo limitado por flujo (Paz et al., 2006).
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Para determinar la presencia de alineamientos en la distribucio´n de materia circun-
dante se estudio´ la funcio´n de correlacio´n cruzada grupo - galaxia descripta en el pa´rrafo
anterior. Una ventaja adicional de su utilizacio´n, adema´s de la simplicidad de la te´cni-
ca que describiremos a continuacio´n, es que el feno´meno de alineacio´n se manifiesta con
mayor intensidad que en la funcio´n de autocorrelacio´n.
En el procedimiento se tomo´ en cuenta el a´ngulo subtendido por el vector de posicio´n
del par y alguna direccio´n relacionada con uno de los ejes de forma del halo. Se realizan
conteos de pares imponiendo una restriccio´n angular alrededor de la direccio´n escogida.
Diversos autores analizaron las formas de los halos y encontraron que e´stos pueden
ser descriptos por un elipsoide determinado a partir de la distribucio´n espacial de sus
miembros (Allgood et al., 2006; Hopkins et al., 2005; Kasun y Evrard, 2005; Lau et al.,
2011; Paz et al., 2006, 2011; Thomas et al., 1998; Warren et al., 1992). Siguiendo este
me´todo, se puede obtener el tensor de forma para cada halo de materia oscura usando las
posiciones de cada una de las galaxias (o, en simulaciones, part´ıculas de materia oscura)
que lo conforman. Esto puede escribirse como una matriz sime´trica:
Iij = (1/Nh)
Nh∑
k=1
XkiXkj (6.2)
donde Xki es el i-e´simo componente del vector del desplazamiento de una galaxia en
relacio´n con el centro del halo, y Nh es el nu´mero de galaxias en el grupo (halo).
Los autovalores de la matriz se corresponden al cuadrado de los ejes (a,b,c; donde
a > b > c) del elipsoide caracter´ıstico que mejor describe la distribucio´n espacial de los
miembros del grupo. Realizamos nuestro ana´lisis teniendo en cuenta las direcciones de
los correspondientes autovectores (aˆ, bˆ y cˆ). De esta manera, los halos con a y b fijos,
tales que b/a = 1 y cualquier valor para c/b, tienen formas que se corresponden con
elipsoides perfectamente oblados. Los sistemas con c/b = 1, en cambio, son elipsoides
perfectamente prolados. Un sistema con b/a < c/b esta´ asociado a un elipsoide triaxial
con tendencia prolada, mientras que, el caso opuesto, b/a > c/b, corresponde a un elipsoide
predominantemente oblado.
As´ı se establecieron tres funciones de correlacio´n en las direcciones de los autovectores,
con un a´ngulo de 45◦, como se muestra en la figura 6.1. En esta figura, se muestra el halo
central sobre el que se contabiliza el nu´mero de objetos en un dado intervalo de distancia.
Dados los ejes definidos por el tensor de forma, se cuentan los vecinos que se encuentran
dentro de los volu´menes rojo, verde y azul, determinados por la distancia angular a los
ejes a, b o c, respectivamente.
De acuerdo con Paz et al. (2011), cuando se analizan observaciones, los objetos esta´n
proyectados en el plano del cielo. Entonces, a diferencia del caso tridimensional, dada una
galaxia miembro de un grupo, solo se cuenta con las coordenadas x, y como aquellas que
son paralelas a dicho plano es decir la ascensio´n recta y la declinacio´n. Para estudiar el
comportamiento de la sen˜al de alineamiento en proyeccio´n se puede seguir un procedi-
miento ana´logo al descripto anteriormente, pero utilizando la proyeccio´n del grupo para
calcular sus ejes principales, por lo tanto, solo se tendra´n dos direcciones. Entonces, pa-
ra obtener una funcio´n que pudiera ser comparable con los resultados tridimensional, se
puede determinar la funcio´n de correlacio´n en las direcciones paralela (pi) y perpendicular
(σ) a la l´ınea de la visual: ξ(σ, pi). Luego, integrar sobre la coordenada pi, con la finalidad
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Figura 6.1: Esquema del ca´lculo de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa. En el centro de la
figura se encuentra representado el halo de materia oscura, las direcciones aˆ, bˆy cˆ corresponden
a las de los autovectores del tensor de forma y los volu´menes de color rojo, verde y azul a las
regiones en las que se realizan los conteos de galaxias.
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de evitar los efectos de la distorsio´n espacial que sufren los datos espectrosco´picos (“de-
dos de Dios”). Como resultado de esta integracio´n, obtenemos la funcio´n de correlacio´n
proyectada Ξ(σ):
Ξ(σ) = 2
∫ pimax
pimin
ξ(σ, pi)dpi (6.3)
esto se podr´ıa lograr introduciendo nuevas integrales en el modelo aniso´tropo de halos, pa-
ra promediar las direcciones tridimensionales en las coordenadas utilizadas en la ecuacio´n
anterior (Sgro´ et al., 2013).
6.3. Modelo aniso´tropo de halos
En esta seccio´n, siguiendo la propuesta de Sgro´ et al. (2013), mostramos el desarrollo
anal´ıtico expuesto por el autor para realizar un modelo de halos que tiene en cuenta la
triaxialidad de los halos de materia oscura y los posibles alineamientos con el ambiente
que los rodea.
Como ya mencionamos, para estudiar estad´ısticamente la alineacio´n y las anisotrop´ıas
en la estructura en gran escala del Universo, es conveniente utilizar la funcio´n de corre-
lacio´n cruzada halo - materia. En este modelo, como en el modelo cla´sico, se considera
que toda la materia del Universo esta´ contenida en halos de diferentes masas y cada ha-
lo puede ser caracterizado mediante un perfil de densidad normalizado U(~r,m, ~f,~) ≡
ρ(~r,m, ~f,~)/m, donde ~r es la posicio´n respecto al centro del halo de masa m, el vector
~f = (a, b, c) contiene los autovalores del tensor de forma del halo correspondiente a los
autovectores (seguimos utilizando la convencio´n a > b > c), y ~ se corresponde con las
direcciones de los autovectores. A partir de estas consideraciones, el campo de densidad,
ρ(~x), puede ser calculado de la siguiente manera:
ρ(~x) =
N∑
i=1
miU(~x− ~xi,mi, ~fi,~i) (6.4)
donde N es el nu´mero total de halos en el Universo. Tambie´n puede obtenerse la densidad
nume´rica de halos, nc(~x):
nc(~x) =
N∑
i=1
δ(~x− ~xi)ψ(mi, ~fi,~) (6.5)
donde ψ(mi, ~fi,~) es una funcio´n de seleccio´n que permite imponer restricciones en la
masa, forma y alineacio´n de los halos centros y δ(~x − ~xi) es la funcio´n delta de Dirac
centrada en la posicio´n del halo.
La distribucio´n de probabilidad p(m, ~f,~) de que un halo tenga una masa m, vector
de forma ~f y orientacio´n , es expresado mediante la siguiente ecuacio´n:
p(m, ~f,~) =
〈
N∑
i=1
δ(m−mi) δ(~f − ~fi) δ(~− ~i) δ(~x− ~xi)
〉
, (6.6)
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donde 〈〉 denota un promedio sobre todos los conjuntos de realizaciones. Como es espe-
rable, en el caso de que no tengamos en cuenta la forma de los halos ni las orientaciones,
esta funcio´n se reduce a la cla´sica funcio´n de masa.
Las definiciones anteriores, nos permiten calcular la densidad media de materia (ρ¯) y
la densidad nume´rica media (n¯c) de halos mediante las siguientes expresiones:
ρ¯ =
∫
dmd~f d~mp(m, ~f,~) (6.7)
n¯c =
∫
dmd~f d~ p(m, ~f,~)ψ(m, ~f,~) (6.8)
donde las integrales deben tener l´ımites tales que se cubra todo el rango en el cual el
integrando es va´lido.
Mediante las funciones anteriores, siguiendo un procedimiento ana´logo al descripto en
la seccio´n 2.5, podemos obtener la funcio´n de correlacio´n halo - materia de la siguiente
forma:
ξhm(~r) = −1 + 1
ρ¯n¯c
〈(
N∑
i=1
δ(~x− ~xi)ψ(mi, ~fi,~i)
)
×
(
N∑
j=1
mjU(~x+ ~r − ~xj,mj, ~fj,~j)
)〉
(6.9)
Cabe aclarar que, en el caso de la funcio´n de correlacio´n cruzada, la descripcio´n anal´ıti-
ca en el espacio de Fourier se torna engorrosa y, por lo tanto, el desarrollo del modelo se
realiza en el espacio real. Consecuentemente, para obtener el te´rmino de 1 - halo y 2 -
halos caracter´ısticos de la funcio´n de correlacio´n, podemos dividir la ecuacio´n anterior en
dos. Por un lado, aquellos en los cuales i = j, y, por otro, aquellos en los cuales i 6= j. El
primero, describe el te´rmino de 1-halo y, el segundo, el de 2 - halos. Entonces, podemos
definir:
ξ1hhm(~r) =
1
ρ¯n¯c
∫
dmd~f d~mU(~r,m, ~f,~)
× p(m, ~f,~)ψ(m, ~f,~) (6.10)
ξ2hhm(~r) = −1 +
1
ρ¯n¯c
∫
dm1 d~f1 d~1 dm2d~f2d~2d~y
×m2 U(~r − ~y,m2, ~f2,~2)ψ(m1, ~f1,~1)
× 1
V
N∑
j=0, j 6=i
N∑
i=1
δ(m1 −mi) δ(~f1 − ~fi) δ(~1 − ~i)
× δ(m2 −mj) δ(~f2 − ~fj) δ(~2 − ~j)δ(~y − (~xj − ~xi)) (6.11)
La probabilidad conjunta de encontrar dos halos, cada una con un dado conjunto de
propiedades (forma, masa y alineacio´n) y separados por una distancia |~y|, puede escribirse
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como:
1
V
N∑
j=0,j 6=i
N∑
i=1
δ(m1 −mi) δ(~f1 − ~fi) δ(~1 − ~i)
× δ(m2 −mj) δ(~f2 − ~fj) δ(~2 − ~j)
×δ(~y − (~xj − ~xi)) = p1 p2 (ξ1,2(~y) + 1) (6.12)
donde pi = p(mi, ~fi,~i) es la probabilidad de encontrar un halo con el conjunto de pro-
piedades (mi, ~fi,~i), siendo i el ı´ndice que corresponde a cada uno de los halos (i = 1
o´ 2), y ξ12(~y) = ξ(~y12,m1, ~f1,~1,m1, ~f2,~2) es la probabilidad conjunta de tener este par
de halos, separados por una distancia ~y12. Es importante aclarar que, para esta u´ltima
ecuacio´n, se asume que la probabilidad de las propiedades de los halos (p1 y p2) y las
probabilidad conjunta (ξ12(~y) + 1) son independientes, por lo tanto, el te´rmino de 2 -
halos puede expresarse como:
ξ2hhm =
1
ρ¯n¯c
∫
dm1 d~f1 d~1 dm2 d~f2 d~2 d~y
×m2 U(~r − ~y,m2, ~f2,~2)p1 p2 ξ12(~y)
×ψ(m1, ~f1,~1) (6.13)
Las ecuaciones 6.10 y 6.13 brindan un modelo para la funcio´n de correlacio´n bipuntual
halo - materia aniso´tropa, teniendo en cuenta la forma y alineacio´n de los halos (Sgro´ et
al., 2013).
6.3.1. Perfil de densidad triaxial
Para poder estimar los te´rminos de 1 - halo y 2 - halos, es necesario adoptar algu´n
perfil de densidad triaxial que describa los halos de materia oscura y una funcio´n que
de cuenta de la distribucio´n de los para´metros de los halos. Para el perfil de densidad,
tal como lo hace Sgro´ et al. (2013), adoptamos el modelo triaxial descripto por Jing y
Suto (2002). En e´ste, se asume que los contornos de igual densidad de los halos pueden
representarse mediante un elipsoide triaxial conce´ntrico con un vector de forma ~f y una
orientacio´n ~. Tomando la propuesta de Smith y Watts (2005), podemos parametrizar de
manera sencilla estas superficies, mediante un para´metro radial R definido por:
R2
c2
=
z2
a2
+
y2
b2
+
x2
c2
(6.14)
Segu´n Jing y Suto (2002), esta definicio´n hace posible expresar el perfil de densidad
de los halos de manera similar a la de NFW :
ρ(R)
ρcrit
=
δc
(R/R0)(1 +R/R0)2
(6.15)
donde δc es la densidad caracter´ıstica y R0 es el radio de escala. El radio de escala
definido por Jing y Suto (2002), ana´logo al del perfil de NFW , es R0 = ce/re, donde ce
es el para´metro de concentracio´n y re el radio caracter´ıstico.
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A partir del para´metro de concentracio´n, puede obtenerse la densidad caracter´ıstica
δc, considerando que la densidad media dentro del elipsoide con semieje mayor re es ∆e
veces la densidad cr´ıtica del Universo (ρc),
δc =
∆e
3
c3e
ln(1 + ce)− ce/(1 + ce) (6.16)
Jing y Suto (2002) sen˜alan que puede encontrarse una relacio´n entre la densidad ∆e
y la densidad de virializacio´n de un halo esfe´rico con un perfil NFW (∆vir):
∆e = 5∆vir
(
a2
bc
)0,75
(6.17)
estos autores tambie´n proveen las relaciones ce = χcvir y re = χrvir, donde cvir y rvir son la
concentracio´n y el radio virial de un halo esfe´rico con un perfil de NFW, respectivamente,
y proponen, a partir de determinaciones en simulaciones nume´ricas, un valor de χ = 0,45.
Sgro´ et al. (2013), por su parte, encuentra que χ = 0,5 tambie´n es consistente con los datos
de las simulaciones y, al mismo tiempo, provee un mejor acuerdo entre ambos perfiles, si
se consideran halos esfe´ricos. Adema´s, sen˜ala que, con este u´ltimo valor, se encuentran
densidades caracter´ısticas similares para ambos perfiles, en un amplio rango de masas.
6.3.2. Distribucio´n de probabilidad de la forma de los halos
Para lograr computar el te´rmino de 1 - halo, au´n es necesario definir la distribucio´n
de probabilidad p(~f,m,~). Por simplicidad, asumimos que la orientacio´n y la masa son
variables independientes, mientras que el vector de forma ~f , so´lo depende de la masa del
halo. Entonces,
p(m, ~f,~) = n(m) p() p(~f |m) (6.18)
donde n(m) es la funcio´n de masa de los halos, mientras que p() y p(~f |m) son las
distribuciones de probabilidad de forma y orientacio´n, respectivamente.
Como la ecuacio´n puede expresarse en te´rminos de los cocientes f12 =
b
a
y f23 =
c
b
,
definimos la distribucio´n de probabilidad condicional p(~f |m) como p(f12, f23|m), donde
los argumentos se encuentran en el intervalo (0, 1). A partir de esta simplificacio´n, pue-
de reescribirse la anterior distribucio´n, asumiendo que puede aproxima´rsela mediante el
producto de leyes gaussianas y utilizando valores cuadra´ticos que aseguren que la probabi-
lidad sea nula en los bordes de los intervalos. Finalmente, la distribucio´n de probabilidad
tiene la siguiente forma:
p(f12, f23|m) ∝ f12 (1− f12)e−
(f12−A)2
2σ2 f23 (1− f23) e−
(f23−B)2
2σ2 (6.19)
donde A y B son para´metros dependientes de la masa que deben ser estimados, y σ tiene
un valor fijo de 0.1. Sgro´ et al. (2013) sen˜ala que la forma de esta funcio´n esta´ inspirada
en los resultados obtenidos de simulaciones nume´ricas.
Finalmente, para poder concluir con el ca´lculo de la distribucio´n de forma, es necesario
establecer que´ funcio´n de masa n(m) se utilizara´. Para este ana´lisis, utilizaremos el modelo
anal´ıtico provisto por Sheth et al. (2001).
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6.3.3. Distribucio´n de probabilidad del alineamiento
Para poder determinar el te´rmino de 2 - halos es necesario computar la ecuacio´n 6.13.
En e´sta, podemos expresar a ξ12(~y) como ξ(~y12|m1, ~f1,~1,m2, ~f2,~2). En escalas grandes,
ana´logamente a lo expresado en 2.45 para el modelo de halos esta´ndar, podemos aproximar
ξ12 de la siguiente forma:
ξ12(~y) ≈ A(~y12|~f1,~1, ~f2,~2) b(m1) b(m2) ξlin(~y12) (6.20)
donde b(m1) y b(m2) son los factores de sesgo para los halos centros y trazadores, respec-
tivamente, y ξlin(~y12) es la transformada de Fourier del espectro de potencia lineal. Para
estimar ξlin(~y) utilizamos la expresio´n anal´ıtica dada por Eisenstein y Hu (1999), mientras
que los factores de sesgo pueden determinarse mediante el ajuste anal´ıtico provisto por
Sheth et al. (2001).
A diferencia del modelo de halos esta´ndar, en la fo´rmula 6.20 tambie´n se introdujo
expl´ıcitamente el factor A(~y12|~f1,~1, ~f2,~2), que permite considerar las alineaciones. Esta
funcio´n, describe dos tipos de alineamiento: el alineamiento del semieje mayor del tensor
de forma del halo centro y la posicio´n de los trazadores; y el alineamiento entre las
orientaciones de los halos centro y los trazadores. Este u´ltimo, tiene un efecto de segundo
orden en el modelo ya que las diferencias entre los ejes mayores y menores son muy
pequen˜as, en comparacio´n con la distancia entre los centros de los halos y los halos
vecinos. A partir de esto u´ltimo y para simplificar el modelo, supondremos que la funcio´n
de alineacio´n no depende del a´ngulo que forman las direcciones de los ejes mayores de
los halos entre s´ı. Tambie´n, se supone que la funcio´n de alineacio´n es independiente de
la forma de los halos (es decir, de los cocientes b
a
y c
b
). Entonces, se puede adoptar la
siguiente expresio´n:
A(~y12|~1) ∝ e−
θ2
2C2 +D e−
(θ−pi/2)2
2C2 e−
φ2
2C2 (6.21)
donde θ y φ son los a´ngulos polares y azimutales de ~y12 en un sistema de coordenadas
definido por las direcciones del vector ~1. El primer te´rmino de la ecuacio´n esta´ relacionado
con el exceso de correlacio´n a lo largo del eje mayor, mientras que el segundo da cuenta
del exceso de probabilidad en el eje intermedio.
Como la funcio´n de alineamiento es una distribucio´n de probabilidad, se debe definir
una constante de proporcionalidad a partir de la normalizacio´n. Los factores C y D,
en cambio, son para´metros libres que pueden ser determinados a partir del me´todo de
ma´ximo likelihood.
Por construccio´n, cuando θ se aproxima a 0 y φ tiende a ser indeterminado, la funcio´n
se vuelve constante. Por otro lado, el aumento de la funcio´n cuando θ toma valores bajos,
representa el alineamiento de la distribucio´n de materia alrededor del semieje mayor,
mientras que el aumento hacia valores de θ = pi/2 y φ = 0 representa el alineamiento con
el semieje intermedio (Sgro´ et al., 2013).
6.4. Extensio´n del modelo aniso´tropo de halos me-
diante la DOH
El modelo aniso´tropo de halos, al igual que el modelo esta´ndar, describe co´mo se distri-
buye la materia oscura en el Universo. Pero, para contrastar dicho modelo con resultados
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observacionales, como fue descripto en 3.36, debe incluirse la DOH.
Para construir el modelo aniso´tropo de halos de la funcio´n de correlacio´n cruzada halo
- galaxia es necesario definir algunas cantidades en funcio´n de este modelo. En primer
lugar, vamos a definir el nu´mero de galaxias para una dada posicio´n en el espacio, ~x,
como:
ng(~x) =
N∑
i=1
NiU(~x− ~xi,mi, ~fi,~i) (6.22)
donde explicitamos la dependencia del perfil de galaxias (U) con la forma ~f y la alineacio´n
~ del halo que los aloja. Como asumiremos que la distribucio´n de galaxias sigue a la de la
materia oscura, el perfil U tiene la misma forma funcional que el de Jing y Suto (2002),
descripto en 6.3.1.
Una vez establecido el nu´mero de galaxias, puede obtenerse el nu´mero medio de gala-
xias, de la misma manera que lo hicimos en 3.31:
n¯g =
∫
dmd~f d~ p(m, ~f,~)〈N |m〉 (6.23)
Utilizando las dos u´ltimas ecuaciones, podemos definir la funcio´n de correlacio´n grupo
- galaxia como:
ξcg(~r) =
〈(
nc(~x)
n¯c
− 1
)(
ng(~x+ ~r)
n¯g
− 1
)〉
=
〈
nc(~x)ng(~x+ ~r)
n¯cn¯g
− nc(~x)
n¯c
− ng(~x+ ~r)
n¯g
+ 1
〉
=
〈
nc(~x)ng(~x+ ~r)
n¯cn¯g
〉
− 1 (6.24)
donde hacemos uso la siguiente expresio´n:〈
ng(~x+ ~r)
n¯g
〉
=
1
V n¯g
∫
V
d~x ng(~x+ ~r) = 1 (6.25)
Utilizando las definiciones nc, n¯c, ng y n¯g dadas en 6.5, 6.8, 6.22 y 6.23, respectivamente,
ξcg(~r) puede expresarse como:
ξcg(~r) = −1 + 1
n¯gn¯g
〈(
N∑
i=1
δ(~x− ~xi)ψ(mi, ~fi,~i)
)(
N∑
j=1
Nj U(~x+ ~r − ~xj,mj, ~fj,~j)
)〉
(6.26)
Tal como lo hicimos para la materia oscura, podemos separar los te´rminos de 1 -
halo (aquellos en los cuales i = j) y 2 - halos (aquellos donde i 6= j). Tambie´n podemos
reemplazar las sumatorias por integrales y, de esta manera, expresar ξ1hcg y ξ
2h
cg de la
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siguiente forma:
ξ1hcg =
1
n¯gn¯c
∫
〈N |m〉 dm
∫
A
d~f
∫
E
d~ U(~r,m, ~f,~) p(m, ~f,~)ψ(m, ~f,~) (6.27)
ξ2hcg =
1
n¯gn¯c
∫
dm1
∫
A1
d~f1
∫
E1
d~1 ψ(m1, ~f1,~1)
×
∫
〈N |m2〉dm2
∫
A2
d~f2
∫
E2
d~2
∫
V
d~y (6.28)
×U(~r − ~y,m2, ~f2,~2) p(m1) p(m2) ξ(~y12)
donde A y E son los espacios de las formas y alineaciones, respectivamente, y, en el
te´rmino de 2 - halos, el sub´ındice 1 hace referencia al halo centro y el 2 al halo donde
se encuentran alojadas las galaxias que se usara´n como trazadoras para el ca´lculo de la
funcio´n de correlacio´n.
Es importante resaltar que no existe una descripcio´n anal´ıtica de la DOH y, por lo
tanto esta debe ser medida en el contexto en el cual se quiera realizar la extensio´n antes
descripta y, luego, parametrizada. En este trabajo, seguiremos esta metodolog´ıa para
evaluar la efectividad del modelo en la descripcio´n de las estimaciones directas.
6.4.1. Integracio´n de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa
La determinacio´n nume´rica de la funcio´n de correlacio´n anisotro´pa, como puede obser-
varse en las ecuaciones 6.27 y 6.28, se resume en el ca´lculo de dos integrales mu´ltiples. Para
resolverla, dado las integrales que deben realizarse son de orden alto (cinco dimensiones
en el te´rmino de 1-halo y 11 en el de 2-halos), no es posible aplicar me´todos cla´sicos de
cuadratura debido al costo computacional. Para superar esto, se puede utilizar una te´cnica
de integracio´n denominada de Montecarlo, la cual describimos brevemente a continuacio´n
y que da la posibilidad de realizar integrales multidimensionales de manera mucho ma´s
eficiente. De acuerdo a este me´todo de Montecarlo, la integral I de dimensio´n m de una
dada funcio´n f(~x) en el volumen V ⊂ Rm puede ser aproximada por medio de la siguiente
expresio´n:
I =
∫
V
f(~x) dx1 dx2 ... dxm ≈ Vc
N
N∑
i=1
f(~xi) (6.29)
donde ~xi = (x
1
i , ..., x
m
i ), son N vectores aleatorios de dimensio´n m dentro del volumen
computacional Vc ⊇ V . La incerteza de la determinacio´n de I decrece como N1/2 indepen-
dientemente de la dimensio´n del integrando, lo cual la hace muy adecuada para este caso.
Au´n as´ı, el costo computacional sigue siendo alto si se necesitan muchas evaluaciones del
modelo, es por esto que se implemento´ el me´todo de Montecarlo utilizando una arquitec-
tura de ca´lculo paralelo en unidades gra´ficas de procesamiento. Con estas optimizaciones
nume´ricas la evaluacio´n de 1600 modelos conlleva aproximadamente un d´ıa, en una GPU
NVIDIA Tesla.
En este trabajo se intenta evaluar la efectividad del modelo en la obtencio´n de los
para´metros que ajustan la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa medida en una simulacio´n.
Entonces, se debieron calcular una gran cantidad de modelos con el me´todo antes des-
cripto. Se computaron por separado el te´rmino de 1 - halo y 2 - halos en una grilla de
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para´metros, se realizo´ la suma entre ambos y, luego, mediante el me´todo de ma´ximo
likelihood, se estudio´ cua´l ser´ıa la mejor parametrizacio´n de la funcio´n medida.
6.5. Datos simulados
Con el objetivo de evaluar la capacidad del modelo para reproducir la funcio´n de
correlacio´n cruzada grupo - galaxia, empleamos un modelo semianal´ıtico de formacio´n de
galaxias aplicado a una simulacio´n cosmolo´gica de N - cuerpos. El modelo semianal´ıtico
utilizado en este trabajo es el de Croton et al. (2016) que incluye: acrecio´n de gas, eyeccio´n,
retroalimentacio´n y reincorporacio´n de material debido a fuentes gala´cticas, enfriamiento
radiativo del gas, ciclos de calentamiento de los AGN y un nuevo tratamiento del gas en
las galaxias sate´lites, la formacio´n estelar y las fusiones de galaxias.
La simulacio´n sobre la cual fue aplicado este modelo semianal´ıtico es la denominada
“Bolshoi”(Klypin et al., 2011). E´sta consiste en un cubo de 250Mpcs de arista, que
contiene so´lo materia oscura, tiene una resolucio´n en masa de 1,35 × 108Mh−1 y la
cosmolog´ıa proporcionada por el WMAP5 (Ωm= 0.27, Ωb= 0.0469, ΩΛ= 0.73, σ8= 0.82,
n= 1 y h= 0.70). Estos datos fueron obtenidos del Theoretical Astrophysical Observatory
(TAO) 1.
6.6. Determinacio´n de la funcio´n de correlacio´n aniso´tro-
pa en la simulacio´n
Con la informacio´n que brinda la simulacio´n Bolshoi y el modelo semianal´ıtico imple-
mentado en ella se puede determinar la masa de los halos de materia oscura, mediante la
suma de las masas de los subhalos correspondientes a las galaxias que los componen y,
tambie´n, como se conoce las pocisiones de las galaxias, podemos determinar los autovecto-
res del tensor de forma de cada uno de ellos (ver ecuacio´n 6.2) para, finalmente, computar
la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa tridimensional. Para lograr una buena estima del
tensor de forma, se utilizaron aquellos grupos que tienen por los menos 10 galaxias.
Como la finalidad de esta determinacio´n es la comparacio´n con el modelo de halos
aniso´tropo, realizamos las mediciones para una magnitud absoluta l´ımite de Mr = −19.
Esto u´ltimo fue posible ya que entre los datos brindados por la simulacio´n se encuentran
las magnitudes absolutas en bandas ana´logas a las correspondientes al cata´logo SDSS.
Los resultados de estas determinaciones se presentan en la figura 6.2 para tres rangos
de masa (12,23 a 13,72 Mh−1, 13,72 a 14,14 Mh−1 y 14,14 a 15,34 Mh−1). En negro,
se encuentra graficada la funcio´n de correlacio´n iso´tropa y en rojo y azul la funciones de
correlacio´n en las direcciones correspondientes a aˆ y cˆ, respectivamente (es decir, en el
eje mayor y menor). Puede observarse que, para los tres intervalos de masa, las funciones
de correlacio´n calculadas en las direcciones de los ejes de forma presentan una notable
diferencia con la correspondiente iso´tropa. Esto nos indica que hay una importante sen˜al
en esas direcciones, comparable a la obtenida por Sgro´ et al. (2013) para la funcio´n de
correlacio´n aniso´tropa pero utilizando so´lo materia oscura.
1tao.asvo.org.au
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Figura 6.2: Determinacio´n de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa en la simulacio´n Bolshoi.
Se presenta la funcio´n de correlacio´n iso´tropa (en negro), la medida en la direccio´n aˆ (en rojo)
y en la direccio´n de cˆ (en azul). Para estimar los errores, se aplico´ un procedimiento esta´ndar
de jackknife. En este gra´fico tambie´n se presentan (en l´ıneas de trazos) los modelos obtenidos a
partir de la extensio´n de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa utilizando la DOH.
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6.7. Implementacio´n de la DOH en el modelo aniso´tro-
po de halos
Para poder cumplir con nuestro objetivo y determinar la funcio´n de correlacio´n aniso´tro-
pa mediante la extensio´n modelo aniso´tropo de halos, se determino´ la DOH de la simu-
lacio´n. Esto lo hicimos para la misma magnitud absoluta l´ımite en la que realizamos las
mediciones (Mr = −19). Dado que, como ya mencionamos, la simulacio´n Bolshoi brinda
la posibilidad de conocer la masa de los halos que, a su vez, fueron poblados con galaxias
utilizando el modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias antes descripto, podemos sa-
ber a que´ halo pertenece cada galaxia. Entonces, simplemente contando cua´ntos galaxias
poseen magnitud absoluta menor que la l´ımite y, promediando en intervalos de masa,
podemos obtener la DOH. La figura 6.3 muestra la ocupacio´n de halos medida en la si-
mulacio´n. La regio´n sombreada representa la determinacio´n con sus respectivos errores.
Como puede observarse, es una funcio´n muy sencilla y con baja dispersio´n. Esto es algo
comu´n cuando se pueblan halos con modelos semianal´ıticos de formacio´n de galaxias,
ya que, directa o indirectamente, en e´stos hay una relacio´n entre la masa y la cantidad
de galaxias. Los para´metros obtenidos para la DOH, siguiendo la descripcio´n propuesta
por Zheng et al. (2005) (ver las ecuaciones 3.28 y 3.30) son: log10(Mmin) =11.25±0.01,
σcen =0.13±0.01, M0 =(5.83±0.03)×1011, M1 =(3.77±0.02)×1012 y α =0.95±0.01.
Es importante destacar que, por la forma en que estos modelos distribuyen las ga-
laxias en el interior de los halos, se cumple que las galaxias siguen aproximadamente la
distribucio´n de materia oscura, tal como supone el modelo de halos. Por lo tanto, no son
necesarias consideraciones extra, puede usarse una parametrizacio´n de la DOH medida
en la ecuacio´nes 6.27 y 6.28, y realizar las integraciones correspondientes.
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Figura 6.3: DOH del cubo de la simulacio´n Bolshoi para Mr = −19,0.
Una vez determinada la DOH, todav´ıa resta establecer los para´metros libres corres-
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Tabla 6.1: Para´metros resultantes de la implementacio´n de la DOH en el modelo aniso´tropo
de halos
Masa [log10(Mh−1)] f12 = ba f23 =
c
b C D
12,23− 13,72 0,60± 0,04 0,74± 0,04 0,74± 0,02 0,96± 0,02
13,72− 14,14 0,74± 0,1 0,78± 0,1 0,42± 0,02 0,80± 0,02
14,14− 15,34 0,86± 0,1 0,68± 0,1 0,40± 0,02 0,80± 0,02
pondientes a la distribucio´n de probabilidad de forma y alineacio´n. Estos son cuatro,
dos se fijan a partir del te´rmino de 1 - halo y, los otros dos, a partir del de 2 - halos.
Para poder evaluar si la extensio´n del modelo aniso´tropo de halos puede reproducir las
determinaciones directas de la funcio´n de correlacio´n, se evaluo´ el modelo en una grilla de
para´metros que toma en cuenta 41 valores para cada uno de ellos. Como se computan por
separado el te´rmino de uno y dos halos, debieron realizarse 1681 (412) evaluaciones para
cada te´rmino. Para encontrar el conjunto de para´metros del mejor ajuste, se comparo´
cada una de ellas con la determinacio´n en la simulacio´n, mediante el me´todo de ma´ximo
likelihood. Tanto las integraciones como las comparaciones debieron llevarse a cabo para
cada uno de los rangos de masa, ya que e´sta es una de las cantidades a integrar.
Los para´metros obtenidos se presentan en la tabla 6.1, y sus modelos fueron graficados
con lineas de trazos en la figura 6.2, conjuntamente con las determinaciones directas de la
funcio´n de correlacio´n aniso´tropa. Los errores de estos para´metros presentados en la tabla
se establecieron tomando un nivel de confianza del 90 %, en los para´metros del te´rmino
de dos halos, el error tabulado es el taman˜o de la grilla utilizada, ya que la resolucio´n del
espaciado no nos permitio´ evaluar el nivel de confianza del 90 %.
A partir de la figura 6.2 puede observarse que las funciones modeladas son consistentes
con las medidas en la simulacio´n para los tres intervalos de masa. Tambie´n, a partir de sus
para´metros, puede determinarse que los halos ma´s masivos poseen formas que se apartan
ma´s de la esfe´rica, con perfiles de masa ma´s prolados que los halos de menos masa. Estos
resultados esta´n de acuerdo con el consenso actual acerca de la forma de los halos y la
formacio´n de estructuras (Altay et al., 2006; Lau et al., 2011; Paz et al., 2006; Sgro´, 2014).
6.8. Conclusiones
En este cap´ıtulo, implementamos la DOH en el modelo aniso´tropo de halos propuesto
por Sgro´ et al. (2013), logramos extenderlo y compararlo con mediciones tridimencionales
de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa planteada por Paz et al. (2011). Con el fin de eva-
luar la capacidad de nuestra prescripcio´n anal´ıtica para reproducir la realidad, utilizamos
un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias (Croton et al., 2016) aplicado sobre la
simulacio´n Bolshoi (Klypin et al., 2011). Esto nos permitio´ obtener los para´metros del
modelo de halos que mejor reproducen las determinaciones directas. Sin embargo, lograr
esto acarreo´ un importante costo computacional que deber´ıamos superar para incrementar
el nu´mero de evaluaciones realizadas.
Si bien la DOH nos permitio´ comparar resultados obtenidos directamente con el mo-
delo aniso´tropo teo´rico y e´stos muestran una buena correspondencia, el modelo parece
ser ma´s eficiente reproduciendo la distribucio´n de materia oscura que la de galaxias. Es-
to podr´ıa ser explicado teniendo en cuenta que la medicio´n de la funcio´n de correlacio´n
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aniso´tropa utilizando galaxias presenta mayores desaf´ıos que la determinada con part´ıcu-
las de materia oscura.
En este trabajo, logramos un primer v´ınculo entre el modelo aniso´tropo de halos y
las determinaciones directas de la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa. Para profundizar en
este sentido, el siguiente paso que se deber´ıa realizar es llevar a cabo ma´s evaluaciones a
dicho modelo, por ejemplo, intentando medir la funcio´n de correlacio´n proyectada en el
plano del cielo (tal como lo sugiere Paz et al., 2011, presentada en la ecuacio´n 6.3), esto
podr´ıa realizarse siguiendo un procedimiento ana´logo al utilizado en este capitulo, pero
aplicado a un cata´logo sinte´tico. Esto u´ltimo, a su vez, dar´ıa la posibilidad de comparar el
modelo con las funciones de correlacio´n determinadas a partir de los grandes cata´logos de
galaxias. Dicha comparacio´n deber´ıa ser acompan˜ada de una correcta proyeccio´n anal´ıtica
del modelo aniso´tropo de halos y de una determinacio´n de la DOH en el cata´logo, con un
procedimiento como el descripto en 6.7.
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Cap´ıtulo 7
Conclusiones
La cr´ıtica destrivializa lo trivial y pone
de manifiesto precisamente cua´nto damos
por supuesto en lo que nos parece
evidente por s´ı mismo.
David Bloor
En esta tesis hemos indagado sobre la distribucio´n de la materia en el Universo y,
espec´ıficamente, co´mo las galaxias pueblan los halos de materia oscura, desde una pers-
pectiva estad´ıstica. Para poder abordar este tema, hicimos uso de simulaciones nume´ricas,
cata´logos sinte´ticos y grandes relevamientos de galaxias. Estas herramientas nos permitie-
ron evaluar las te´cnicas desarrolladas, implementarlas en cata´logos observados y obtener
resultados novedosos.
El primer aporte de este trabajo fue la presentacio´n, implementacio´n y evaluacio´n de
un me´todo de descuentos de galaxias de fondo. Esta te´cnica permite incluir informacio´n
fotome´trica en la DOH y, por lo tanto, incrementar el rango de masa y luminosidades
en el que se realizan las determinaciones. Esto se consigue combinando dos cata´logos,
uno de grupos y otro de galaxias de la misma regio´n del cielo, cualquiera sea el origen
de estos cata´logos. Una de las principales virtudes de este me´todo es su utilidad para
estudiar la DOH en funcio´n de diferentes propiedades de los grupos y galaxias y, adema´s,
permite aprovechar las caracter´ısticas de la nueva generacio´n de relevamientos de galaxias,
ya que tiene entre las posibles aplicaciones la de estudiar la DOH para magnitudes bajas
(Mlim = −16.0 a −19.0, en el caso del SDSS) o para evaluar la implementacio´n de modelos
semianal´ıticos.
Los resultados obtenidos a partir del ca´lculo de la DOH con el me´todo descuentos
de galaxias de fondo pudieron compararse con los de otros autores y mostraron un gran
acuerdo. Adema´s, pudo determinarse la DOH para magnitudes absolutas l´ımites no alcan-
zadas por otros me´todos. Es importante mencionar que, en el desarrollo de este trabajo
se evidencio´ que, para lograr estimar la DOH, se necesitan grupos de galaxias con bajo
nu´mero de miembros y, por lo tanto, debimos utilizar grupos identificados por otros au-
tores. Como la DOH podr´ıa tener alguna dependencia con la muestra utilizada para su
determinacio´n, nos proponemos, como trabajo a futuro, realizar un identificacio´n propia
de grupos de galaxias con las caracter´ısticas necesarias para la determinacio´n DOH y, de
esta manera, continuar con las investigaciones en este campo.
Contar con un me´todo propio para el ca´lculo de la DOH nos permitio´ comparar esta
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determinacio´n estad´ıstica con otro estimador que tambie´n establece una relacio´n entre las
galaxias y la masa del halo que los contiene: la relacio´n masa - riqueza obtenida a partir de
lentes gravitacionales (Mlen−N). Para esto, fue necesario realizar algunas modificaciones
a la te´cnica de descuentos propuesto, con la finalidad de que nuestra determinacio´n sea
directamente comparable con los resultados del lentes gravitacionales de´biles. Dado que el
me´todo que propusimos computa el nu´mero de miembros independientemente de la masa,
es posible, tomar intervalos de riqueza, para luego calcular la masa promedio, a diferencia
de la forma habitual de estimar la DOH, donde se promedia la riqueza para cada intervalo
de masa. Esto permite que nuestras estimaciones puedan ser directamente comparadas
con las de lentes gravitacionales, a diferencia de las DOH publicadas por otros autores.
Si bien nuestra te´cnica permite medir la relacio´n masa-riqueza en un amplio rango
de valores, las determinaciones mediante el apilamiento de lentes gravitacionales de´biles
so´lo pudieron realizase para cuatro valores de riqueza (Nmiembros = 1, 2, 3 y 4 a 6).
Esta limitacio´n de la te´cnica de lentes de´biles se debe principalmente a que la cantidad de
grupos de alta riqueza en el cata´logo utilizado no permiten realizar una buena estad´ıstica.
Esto refuerza la necesidad, planteada en el pa´rrafo anterior, de estudiar la posibilidad de
obtener un cata´logo propio adecuado tambie´n para estos fines. Los resultados obtenidos
para las riquezas estudiadas fueron consistentes, mostrando la confiabilidad de ambas
te´cnicas como as´ı tambie´n de la robustez de los resultados obtenidos. Cabe destacar
que cada una de las te´cnicas posee un me´todo completamente independiente para la
determinacio´n de la masa. Un aporte adicional de esta comparacio´n es que nos da la
posibilidad de evaluar dos estimas independientes de la masa de sistemas con bajo nu´mero
de miembros, esto es importante ya que no puede determinarse una masa confiable para
estos grupos mediante consideraciones dina´micas.
En este trabajo, tambie´n se intento´ vincular a la DOH con los modelos teo´ricos que
explican la distribucio´n de materia en el Universo. Este se llevo´ a cabo a partir de dos
resultados previos: la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa (propuesta por Paz et al., 2011),
que cuantifica el alineamiento de la forma de los sistemas de galaxias con la estructura
en gran escala del Universo; Y el modelo aniso´tropo de halos (desarrollado por Sgro´ et
al., 2013), que, motivado por el resultado anterior, describe anal´ıticamente la funcio´n de
correlacio´n aniso´tropa tridimensional para la materia oscura. El aporte de este trabajo
fue el de implementar anal´ıticamente la DOH en el modelo aniso´tropo de halos. Adema´s
de evaluar esta implementacio´n, se realizaron determinaciones directas de la funcio´n de
correlacio´n aniso´tropa en un modelo semianal´ıtico de formacio´n de galaxias aplicado sobre
una simulacio´n nume´rica cosmolo´gica de materia oscura. Se compararon los resultados y
se obtuvieron los para´metros del modelo que mejor ajustan las funciones de correlacio´n
medidas. Sin embargo, para poder comparar los resultados de los modelos teo´ricos con
las observaciones en cata´logos reales como el SDSS, ser´ıa necesario implementar anal´ıti-
camente algu´n me´todo de proyeccio´n del modelo aniso´tropo de halos. Luego de esto, so´lo
restar´ıa medir la DOH en el cata´logo real (por ejemplo, utilizando del me´todo de des-
cuentos de galaxias de fondo) junto con la funcio´n de correlacio´n aniso´tropa en el plano
del cielo (Paz et al., 2011, presentada en la ecuacio´n 6.3).
Resumiendo, se estudio´ en profundidad la DOH y se desarrollo´ una nueva te´cnica para
medirla en grandes cata´logos de galaxias. Los resultados se cotejaron con los correspon-
dientes obtenidos a trave´s de la te´cnica de lentes gravitacionales de´biles. Finalmente, se
implemento la DOH en un modelo teo´rico que reproduce la distribucio´n de la materia
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oscura en gran escala, esto permitio´ describir la distribucio´n de galaxias en un modelo
semianal´ıtico, que tiene en cuenta los procesos astrof´ısicos a los cuales esta´ sometida la
materia bario´nica.
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Ape´ndice A
Fundamentos del modelo cosmolo´gico
A.1. Ecuaciones de campo de Einstein
Einstein (1915), a partir de los principios de equivalencia y de covarianza general,
postulo´ las ecuaciones de campo. E´stas describen la gravitacio´n como resultado de un
espacio-tiempo cuadridimensional cuya curvatura se debe a la materia y energ´ıa que lo
componen. Haciendo uso del a´lgebra tensorial estas ecuaciones pueden expresarse como:
Gµν ≡ Rµν − 1
2
Rgµν − Λgµν = 8piGTµν (A.1)
donde gµν es la me´trica del espacio tiempo, Tµν es el tensor energ´ıa-momento, Λ es la
constante cosmolo´gica, R es el escalar curvatura (R ≡ Rµµ) y Rµν (Rµν ≡ Rκµκν) es el
tensor de Ricci. Rµνκλ es el tensor de Riemman y se define, a trave´s de los s´ımbolos de
Christoffel, de la siguiente manera:
Rµνκλ ≡ ∂κΓµνλ − ∂λΓµνκ + ΓµακΓανλ − ΓµαλΓανκ (A.2)
donde Γµνλ se denomina conexio´n af´ın y sus componentes se definen a partir de la me´trica
gµν y sus derivadas, segu´n la siguiente ecuacio´n:
Γµνλ =
1
2
gµν(∂νgκλ + ∂λgκν − ∂κgνλ) (A.3)
A partir de lo anterior, puede notarse que el tensor energ´ıa-momento involucra derivadas
segundas. Consecuentemente, e´stas son ecuaciones diferenciales parciales de segundo orden
para gµν y, por lo tanto, no es posible resolverlas para una me´trica general. Para poder
resolver las Ecuaciones de campo de Einstein (A.1) en el contexto cosmolo´gico, es necesario
realizar suposiciones acerca del tensor me´trico y del contenido de materia del Universo.
Si se asume el Principio Cosmolo´gico, se demuestra que la me´trica ma´s general que lo
satisface es la de Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-Walker (FLRW)1 (Weinberg, 1972):
ds2 = dt2 − a2(t)
[
dr2
1−Kr2 + r
2dθ2 + r2sen2θdφ2
]
(A.4)
donde a(t) es el factor de escala (tambie´n llamado factor de expansio´n de Hubble) y
determina la cinema´tica del universo y K es la constante de curvatura espacial, que
1escrita en coordenadas esfe´ricas y tomando la convencio´n de la velocidad de la luz c = 1
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se refiere a las propiedades de las hipersuperficies del universo2. K es 1 si el universo es
cerrado; 0 si es plano; y -1 si es abierto y esta´ dada por el escalar de curvatura (R = gijRij):
R =
6K
a2(t)
(A.5)
Es importante notar que esta me´trica esta´ determinada completamente por las cantidades
a(t) y K.
A.2. Dina´mica de los Universos de Friedmann - Le-
maˆıtre - Robertson - Walker
Al introducir la me´trica de FLRW en las Ecuaciones de campo de Einstein, se obtienen
ecuaciones para a(t) y K. Para poder resolverlas, es necesario definir el tensor energ´ıa
momento Tµν . La forma ma´s general que puede tomar este tensor de manera que sea
compatible con las hipo´tesis de homogeneidad e isotrop´ıa es la de un fluido perfecto:
T µν = (p+ ρ)uµuν + pgµν (A.6)
donde uµ es la cuadrivelocidad del fluido y ρ y p su densidad de energ´ıa y presio´n, respec-
tivamente. De esta manera, las ecuaciones de campo (A.1) se reducen a dos ecuaciones
independientes conocidas como ecuaciones cosmolo´gicas de Friedmann:(
a˙
a
)2
=
8piG
3
ρ+
Λ
3
− K
a2
(A.7)
a¨
a
= −4piG
3
(ρ+ 3p) +
Λ
3
(A.8)
donde a˙ y a¨ son la primera y segunda derivada temporal de a, respectivamente. En la
primera de las expresiones anteriores, se puede utilizar que a˙
a
= H, siendo H el para´metro
de Hubble. Adema´s, se pueden simplificar las estas expresiones realizando las siguientes
sustituciones:
ρ→ ρ− Λ
8piG
p→ p+ Λ
8piG
De esta manera, las ecuaciones de Friedmann pueden escribirse como:(
a˙
a
)2
=
8piG
3
ρ− K
a2
(A.9)
a¨
a
= −4piG
3
(ρ+ 3p) (A.10)
Es importante notar en la ecuacio´n (A.10) que, si (ρ+3p) es positivo, entonces a¨
a
es negati-
vo. Si se tiene en cuenta tambie´n que actualmente a es positivo y a˙
a
> 0, entonces la curva
2superficies tomadas a un tiempo determinado, t = constante.
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a(t) en funcio´n del tiempo debe tener concavidad negativa y debe anularse para algu´n ti
en el pasado. Se puede tomar ti = 0 y definir el tiempo actual t0 como el transcurrido
desde ti y denominarlo edad del universo. Si tomamos a¨(t) nulo para 0 < t < t0, entonces
a(t) depende linealmente del tiempo de la forma a(t) = a(t0)
t
t0
y podemos definir la edad
del universo como el tiempo de Hubble H−10 =
a(to)
˙a(t0)
. Si, en cambio, suponemos que a¨ es
negativa para 0 < t < t0, entonces la edad del universo es menor que el tiempo de Hubble,
t0 < H
−1
0 .
En este contexto, puede escribirse la ecuacio´n de conservacio´n de la energ´ıa como
T µν;ν = 0, e´sta se encuentra impl´ıcita en las ecuaciones de campo. Derivando la ecuacio´n
(A.9) y combina´ndola con (A.10), se obtiene la ecuacio´n de conservacio´n de la energ´ıa de
la forma:
ρ˙+ 3
a˙
a
(p+ ρ) = 0 (A.11)
que tambie´n puede ser escrita como:
d
da
(ρa3) = −3pa2 (A.12)
En la expresio´n anterior, se observa que, mientras la presio´n no sea negativa, cuando a
crece, la densidad decrece como a3.
Si se toma la ecuacio´n (A.9) reescrita como
a˙2 +K =
8piG
3
ρa2 (A.13)
y, si se tiene en cuenta el pa´rrafo anterior, entonces, vemos que el te´rmino de la derecha
decrece como a−1. Adema´s, si K=-1 entonces a˙2(t) sera´ positiva siempre y a(t) crece
indefinidamente con el tiempo a(t) → t cuando t → ∞. Si K=0, a2(t) tambie´n crece
indefinidamente pero de manera ma´s lenta que t. Para K=1, en cambio, a˙2(t) crecera´
hasta que ρa2 = 3
8piG
, en este valor a˙2 sera´ 0 y a(t) comenzara´ a decrecer hasta a(t) = 0
en algu´n tiempo finito en el futuro.
Adema´s de las ecuaciones utilizadas hasta aca´, es necesario definir una ecuacio´n de
estado que relacione la presio´n y la densidad del fluido del modo p = p(ρ). E´sta se puede
introducir en la ecuacio´n (A.11) y as´ı obtener ρ = ρ(a). En Cosmolog´ıa, generalmente, se
utlizan fluidos barotro´picos, es decir, aquellos en los que su presio´n es proporcional a la
densidad. Entonces
p = ωρ (A.14)
donde ω es una constante independiente del tiempo con el que se caracteriza la ecuacio´n
de estado. A las part´ıculas relativistas, radiacio´n, se les asigna ω = 1
3
; para las no relati-
vistas como la materia, estrellas y galaxias, la presio´n es nula, entonces ω = 0 y para la
constante cosmolo´gica Λ la presio´n es negativa entonces, ω = −1. Utilizando la ecuacio´n
de conservacio´n (A.12) se encuentra que
ρ ∝ a−3(1+ω) (A.15)
Si se piensa que el universo esta´ constituido por N fluidos de diferentes especies, con
ecuaciones de estado ωi, el resultado anterior es va´lido para cada especie por separado,
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mientras e´stas no interactu´en. Si se denota por ρi,0 a la densidad actual de cada especie,
entonces, la densidad total de energ´ıa del universo correspondiente a la e´poca a(t) es:
ρ =
N∑
i=1
ρi,0
a(t)−3(1+ωi)
(A.16)
donde se fija a(t0) = 1, por simplicidad. Entonces, la ecuacio´n de Friedmann (A.7) puede
escribirse como: (
a˙
a
)2
=
8piG
3
N∑
i=1
ρi,0
a−3(1+ωi)
+
Λ
3
− K
a2
(A.17)
Evaluando esta ecuacio´n en el presente y usando el para´metro de Hubble3, se obtiene:
H20 =
8piG
3
N∑
i=1
ρi,0 +
Λ
3
−K (A.18)
Para poder estudiar la curvatura del universo, se puede reescribir la ecuacio´n anterior
de la forma:
K = H20
(
8piG
3H20
N∑
i=1
ρi,0 +
Λ
3H20
− 1
)
(A.19)
donde se observa que esta´ determinada por el contenido de materia-energ´ıa del universo
y el valor de la constante cosmolo´gica. En ausencia de dicha constante, el universo sera´
plano, K = 0, cuando la densidad de energ´ıa
N∑
i=1
ρi,0 sea igual a una densidad cr´ıtica ρc
dada por:
ρc =
3H20
8piG
(A.20)
En te´rminos de la densidad cr´ıtica, es posible definir el para´metro de densidad correspon-
diente a cada especie del universo:
Ωi,0 =
ρi,0
ρc
=
8piG
3H20
ρi,0 (A.21)
Si se define adema´s:
ΩΛ =
Λ
3H20
(A.22)
ΩK =
K
H20
(A.23)
Se puede escribir la ecuacio´n (A.19) de una forma ma´s compacta:
N∑
i=1
Ωi,0 + ΩΛ + ΩK = 1 (A.24)
3El para´metro de Hubble generalmente se escribe en unidades de 100hkms−1Mpc−1
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As´ı, la ecuacio´n de evolucio´n del factor de escala puede escribirse como:
a˙2 = H20
[
N∑
i=1
Ωi,0(a
−(1+3ωi) − 1) + ΩΛ(a2 − 1) + 1
]
(A.25)
De esta manera, conociendo el contenido de energ´ıa del universo es posible obtener su
evolucio´n temporal. Es u´til escribir la ecuacio´n (A.25) en te´rminos del corrimiento al
rojo, definiendo z = 0 en t = t0 de forma que a =
a(t0)
1+z
. Entonces:
H2(z) = H20 [Ωm(1 + z)
3 + Ωγ(1 + z)
4 + ΩK(1 + z)
2 + ΩΛ] ≡ H20E2(z) (A.26)
Tambie´n se pueden redefinir los para´metros cosmolo´gicos en funcio´n de z:
Ωm(z) = Ωm
(1 + z)3
E2(z)
(A.27)
Ωγ(z) = Ωγ
(1 + z)4
E2(z)
(A.28)
ΩK(z) = ΩK
(1 + z)2
E2(z)
(A.29)
ΩΛ(z) = ΩΛ
1
E2(z)
(A.30)
Se puede obtener una solucio´n para a(t) integrando las ecuaciones de Friedmann y te-
niendo en cuenta que a˙
a
= da/dt/a = H(a), de manera que dt = da/a/H(a).
t∫
0
dt =
a∫
0
da′
a′H(a′)
(A.31)
Si, adema´s, se utiliza la ecuacio´n (A.26) se obtiene
H0t =
a∫
0
da′
a′[Ωma′−3 + Ωγa′−4 + ΩKa′−2 + ΩΛ]1/2
(A.32)
Teniendo en cuenta las mediciones realizadas hasta el momento, el Universo parece
ser aproximadamente plano, es decir, con una constante de curvatura K ∼ 0 y, adema´s
de la componente de materia ordinaria (bario´nica), estar´ıa formado por materia oscura
y energ´ıa oscura. Por ejemplo, segu´n los resultados del sate´lite Planck (Planck Collabo-
ration XVI, 2014), el contenido de materia-energ´ıa del Universo esta´ balanceado segu´n
los para´metros Ωmb = 0,0487± 0,0006 (materia bario´nica), Ωmo = 0,265± 0,006 (materia
oscura), ΩΛ = 0,692± 0,010 (energ´ıa oscura) y ΩK = 0,0005± 0,006 (curvatura).
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A.3. Formacio´n de estructuras por inestabilidad gra-
vitacional
En la seccio´n anterior, se describieron las ecuaciones que gobiernan la expansio´n de un
universo homoge´neo e iso´tropo, que es el modelo cosmolo´gico ma´s aceptado actualmente.
Pero si el universo fuera estrictamente homog´eneo e iso´tropo deber´ıa presentar tambie´n
una distribucio´n homoge´nea de galaxias. Sin embargo, las observaciones muestran estruc-
turas tales como cu´mulos, filamentos y zonas vac´ıas. Es decir que, en escalas pequen˜as,
el universo presenta una distribucio´n que no es uniforme. En escalas grandes, en cambio,
s´ı se cumple el Principio Cosmolo´gico y estas inhomogeneidades pueden ser despreciadas.
Las estructuras observadas se explican como generadas a partir de fluctuaciones primor-
diales en la densidad de materia del universo. E´stas habr´ıan evolucionado y habr´ıan sido
amplificadas a causa de la inestabilidad gravitacional. Dichas inhomogeneidades, adema´s,
revelan caracter´ısticas importantes sobre las condiciones iniciales del Universo y, estu-
diando su evolucio´n temporal, se puede entender co´mo el universo se alejo´ de su estado
inicial cuasi-homoge´neo.
La teor´ıa de la formacio´n de estructuras por inestabilidad gravitacional se basa en la
idea de que la distribucio´n de materia primigenia era cuasi homoge´nea pero con fluctua-
ciones de densidad y que, por accio´n de la gravedad, se generaron regiones con una mayor
concentracio´n ya que acretaron gravitacionalmente ma´s materia.
A.3.1. Re´gimen lineal
Teniendo en cuenta las ecuaciones que gobiernan la expansio´n del Universo y sus
propiedades, en el re´gimen lineal, consideraremos pequen˜os apartamientos de la homo-
geneidad e isotrop´ıa que son los que, eventualmente crecieron y formaron las galaxias y
dema´s estructuras que se observan actualmente en el Universo. Dicho re´gimen lineal se
puede estudiar tomando la me´trica de la ecuacio´n A.4 y, mediante el tratamiento pertur-
bativo, obtener ecuaciones de campo similares a las de la gravedad newtoniana (Bardeen,
1980). Un Universo FLRW puede describirse en este re´gimen mediante un elemento de
l´ınea de la forma:
ds2 = ds2FLRW + hαβdx
αdxβ (A.33)
donde ds2FLRW es el elemento de l´ınea de un Universo FLRW, las perturbaciones a esta
me´trica se asumen pequen˜as, tal que hαβh
αβ << 1 y su escala de longitud es siempre
ma´s pequen˜a que la del horizonte de eventos (del orden de la longitud de Hubble cH−10 ≈
3000h−1Mpc)
Cuando se piensa en la formacio´n de estructuras por inestabilidad gravitacional, se
supone que hay fluctuaciones iniciales en el campo de densidad de materia del Universo
que evolucionara´n bajo el efecto de la gravedad. Los modelos asociados a la teor´ıa de
la inflacio´n4 logran explicar el surgimiento de dichas fluctuaciones, las cuales fueron am-
plificadas por el proceso inflacionario, y generaron el campo de densidad necesario para
los momentos iniciales de la formacio´n de estructuras. Luego, la gravitacio´n hizo que, en
las regiones donde hab´ıa una mayor concentracio´n de materia, se acretara cada vez ma´s
4No profundizaremos sobre los modelos inflacionarios pero puede leerse sobre e´stos, por ejemplo, en
los trabajos de Allahverdi et al. (2010), Baumann y McAllister (2009) y Weinberg (2008).
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materia de sus alrededores. Consecuentemente, los alrededores fueron perdiendo mate-
ria, y provocaron as´ı una fluctuacio´n negativa de densidad. A continuacio´n, intentaremos
describir con ma´s rigurosidad este proceso.
Si el camino libre medio de una part´ıcula es pequen˜o, la materia puede ser tratada
como un fluido perfecto y las ecuaciones newtonianas que gobiernan el movimiento de
part´ıculas no colisionales en un Universo en expansio´n son las ecuaciones hidrodina´micas.
Estas ecuaciones pueden escribirse en te´rminos de ~x = ~r/a(t) (la coordenada espacial
como´vil), ~v = ~˙r −H~r = a(t)~˙x (el campo de velocidades peculiares), φ(~x, t) (el potencial
gravitacional newtoniano) y ρ(~x, t) (la densidad de materia). La ecuacio´n de continuidad
o de conservacio´n de la masa, puede expresarse como
∂ρ
∂t
+∇ · (ρ~v) = 0 (A.34)
la ecuacio´n de movimiento o de Euler, que es la segunda ley de Newton aplicada a un
fluido, como
∂~x
∂t
+ (~v · ∇)~v = −1
ρ
∇p−∇φ (A.35)
y, finalmente, la ecuacio´n de Poisson para el campo gravitacional esta´ dada por la expre-
sio´n
∇2φ = 4piGρ (A.36)
Las ecuaciones A.34, A.35 y A.36 representan un sistema lineal de ecuaciones de se-
gundo grado y las fluctuaciones iniciales pequen˜as perturbaciones en un fondo homoge´neo,
por lo tanto, para resolverlas, podemos escribir las cantidades f´ısicas como ρ → ρ0 + δρ,
~v → ~v0 + δ~v, etc. Para este tratamiento, so´lo nos interesan las fluctuaciones lineales (es
decir, cuando las cantidades δ sean suficientemente pequen˜as), entonces, podremos des-
preciar los te´rminos cuadra´ticos de estas variables. Luego, realizando la expansio´n en
series de Taylor en estas cantidades y manteniendo so´lo los te´rminos de primer orden,
obtendremos un conjunto de ecuaciones para ρ0, ~v0, etc. y otro para el sistema de las
cantidades perturbadas δρ, δ~v0, etc. Para estas u´ltimas, podemos expresar el sistema de
ecuaciones de la siguiente forma:
∂δρ
∂t
+ 3Hδρ+H~x · ∇δρ+ ρ0∇ · δ~v = 0 (A.37)
∂δ~v
∂t
+Hδ~v +H~x · ∇δ~v = −v
2
s
ρ0
∇δρ−∇δφ (A.38)
∇2δφ = 4piGδρ (A.39)
donde hemos introducido la expansio´n del Universo, ~v = ~xH, y, adema´s, hemos utilizado
la relacio´n termodina´mica de la conservacio´n de la entrop´ıa
δp =
(
∂p
∂s
)
p
δs+
(
∂p
∂ρ
)
p
δρ = v2sδρ (A.40)
El sistema de ecuaciones para las cantidades perturbadas que hemos obtenido es lineal
y puede ser resuelto anal´ıticamente. Para esto, puede suponerse que la solucio´n es de la
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forma δρ = ρ1(t)exp(i~k · ~x/a), δ~v = ~v1(t)exp(i~k · ~x/a), etc. Es decir, podemos escribir
todas las cantidades como una superposicio´n de ondas. Sustituyendo estas expresiones en
las ecuaciones A.34, A.35 y A.36, obtenemos el siguiente conjunto de ecuaciones:
dρ1
dt
+ 3Hρ1 + i
ρ0
a
~k · ~v1 = 0 (A.41)
d~v1
dt
+H~v1 + i
ρ1
a
(
v2s
ρ0
− 4piGa
2
k2
)
~k = 0 (A.42)
φ1 + 4piG
a2
k2
ρ1 = 0 (A.43)
Para poder resolver este sistema, es conveniente rotar el sistema de coordenadas, de tal
forma que la propagacio´n de la fluctuacio´n sea en la direccio´n de uno de sus ejes. Para
hacer esto, descomponemos el vector ~v1 = λ~k + ~v2, donde ~v2 es un vector perpendicular
al vector de propagacio´n de onda. Por lo tanto ~k · ~v2 = 0.
En funcio´n de ~v2, las ecuaciones A.41, A.42 y A.43 pueden expresarse como
dρ1
dt
+ 3Hρ1 + i
ρ0
a
k2λ = 0 (A.44)
dλ
dt
+Hλ+
i
a
(
v2s
ρ0
− 4piGa
2
k2
)
ρ1 = 0 (A.45)
y se obtiene adema´s una ecuacio´n de velocidad para ~v2 dada por
~v2
dt
+H~v = 0 (A.46)
cuya solucio´n es ~v2 = V/a. Como consecuencia de esta solucio´n, los modos perpendiculares
al vector de onda se eliminan con la expansio´n del universo al crecer a. Haciendo uso de
que ρ0 ∼ 1/a3 y combinando esto con las ecuaciones A.44 y A.45, para el contraste de
densidad definido como δ = ρ1/ρ0, se obtiene la siguiente ecuacio´n diferencial de segundo
orden para el contraste de densidad:
d2δ
dt2
+ 2H
dδ
dt
+
(
v2s
k2
a2
− 4piGρ0
)
δ = 0 (A.47)
La ecuacio´n anterior es lineal en δ y es de gran utilidad para entender la evolucio´n
de las fluctuaciones primordiales. La solucio´n ma´s general de e´sta puede expresarse como
combinacio´n de dos modos:
δ(~x, t) = δ(~x)D+(t) + δ(~x)D−(t) (A.48)
donde D+ y D− representan los modos crecientes y decrecientes de la perturbacio´n. Como
estamos interesados en el crecimiento de las perturbaciones, nos concentramos en el modo
creciente y, por lo tanto, la evolucio´n de las perturbaciones en el re´gimen lineal puede
expresarse como
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δ(~x, t) = δ(~x, t = 0)
D(t)
D(t = 0)
(A.49)
cuya solucio´n general para D(t) es
D(a) =
5
2
aΩm
a∫
0
da′
(a′H(a′))3
(A.50)
si se toma dicha solucio´n, y, por ejemplo, se considera un universo plano dominado por
materia, la solucio´n de las ecuaciones de Ecuaciones de Friedmann es a ∼ t2/3, ρ ∼ t−2,
v2s = 0 y, por tanto, H = 2t/3. A partir de esto, la ecuacio´n A.41 se transforma en
d2δ
dt2
+
4
3
1
t
dδ
dt
− 2
3
1
t2
δ = 0 (A.51)
Como ya se menciono´, la solucio´n de esta ecuacio´n como ley de potencias lineal-
mente independientes δ(~x, t) admite dos soluciones, una dada por un modo creciente
D+(t) ∝ a(t), que crece proporcionalmente con la expansio´n del Universo, y el otro decre-
ciente D−(t) ∝ t−1, que desaparece conforme avanza el tiempo. Si se imponen condiciones
iniciales de tal modo que las fluctuaciones evolucionen a partir del reposo, esto es, con
δ = δ1 y δ˙ = 0 en t = t1, la forma final de δ es una superpocisio´n de los modos creciente
y decreciente:
D(t) =
3
5
δ1
(
t
t1
)2/3
+
2
5
δ1
(
t
t1
)−1
(A.52)
De manera ana´loga, puede estudiarse un Universo dominado por radiacio´n. En este
caso, p = 1/3ρ, a ∼ t1/2, ρ ∼ t−2 y v2s = 1/3, entonces la ecuacio´n para el contraste de
densidad A.51 se transforma en
d2δ
dt2
+
1
t
dδ
dt
+
(
A
t
k2 − 3
8
1
t2
)
δ = 0 (A.53)
donde A es una constante. En las soluciones de esta ecuacio´n, so´lo se encuentran las
oscilaciones decrecientes, es decir, las fluctuaciones no se forman, oscilan y luego desapa-
recen. Esto se corresponde con lo que se espera en un campo de radiacio´n, donde cualquier
concentracio´n de materia es dispersado por los choques entre la radiacio´n y las part´ıculas.
Estos resultados indican que si las fluctuaciones crecen para formar las estructuras
cosmolo´gicas observadas, so´lo pueden hacerlo en una e´poca dominada por materia. Du-
rante la e´poca en la cual domina la radiacio´n no hay posibilidades de que se formen y
crezcan fluctuaciones. Sin embargo, mediante un ana´lisis relativista se puede demostrar
que existe un tipo de perturbaciones que pueden crecer durante la era dominada por ra-
diacio´n. Dichas fluctuaciones son aquellas que tienen un taman˜o inicial ma´s grande que
las regiones que se encuentran en contacto causal.
A.3.2. Re´gimen no lineal
En la seccio´n anterior, se describio´ la evolucio´n lineal de las perturbaciones de densi-
dad. Sin embargo, cuando el contraste de densidad de la perturbacio´n se hace lo suficien-
temente grande (δ  1), ese enfoque deja de ser va´lido e ingresa en el re´gimen no lineal.
En esta seccio´n, se vera´ co´mo describir la evolucio´n de las fluctuaciones en esta etapa.
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Aproximacio´n de Zel’dovich
Zel’dovich (1970) desarrollo´ un me´todo cinema´tico para estudiar la formacio´n de es-
tructuras denominado “teor´ıa Lagrangiana”de perturbaciones a primer orden o, por la
simple y elegante descripcio´n realizada por este autor, simplemente aproximacio´n de
Zel’dovich. E´sta demostro´ ser lo suficientemente precisa para describir la evolucio´n de
las perturbaciones durante la parte lineal y los primeros momentos de la parte no li-
neal. E´ste propuso representar un elemento de fluido mediante una part´ıcula, calcular su
desplazamiento inicial y, luego, extrapolar el movimiento en la direccio´n inicial.
Segu´n este modelo, se puede escribir la posicio´n ~r(t) de una part´ıcula de la siguiente
manera:
~r(t) = a(t)~q − b(t)~f(~q) (A.54)
donde a(t) es el factor de expansio´n del Universo, ~q es la coordenada como´vil inicial de
la part´ıcula y b(y) es una funcio´n ue escala el campo de velocidades ~f(~q) inicial de la
part´ıcula. Entonces, a(t)~q representa la expansio´n general de Hubble y b(t) es una funcio´n
del tiempo que modela la evolucio´n temporal del campo de desplazamiento ~f(~q) y que
se anula para t → 0, de modo que el segundo te´rmino se puede entender como una
perturbacio´n a la distribucio´n homoge´nea de part´ıculas. Todo esto, bajo la hipo´tesis de
que ~f(~q) es un campo irrotacional, que es una suposicio´n razonable, dado que cualquier
rotacio´n en el campo de velocidad inicial sera´ borroneada por la expansio´n antes de
que las o´rbitas de las part´ıculas comiencen a cruzarse: este campo de velocidades puede
ser escrito como el gradiente de potencial, ~f(~q) = −∇φ(~q). Las coordenadas ~r y ~q se
denominan posiciones Euleriana y Lagrangiana, respectivamente.
Por otro lado, utilizando la conservacio´n de la masa, se puede escribir:
ρ(~r, t)d~r = ρ(t)d~q (A.55)
Adema´s, esta ecuacio´n puede reescribirse como:
ρ(~r, t) = ρ(t)J
[
∂~r
∂~q
]−1
(A.56)
donde J [∂~r/∂~q] es el determinante del jacobiano del tensor de deformacio´n. Consecuen-
temente, la expresio´n pra la distribucio´n de densidad es:
ρ(~r, t) =
ρ¯(t)(
1− b(t)
a(t)
α
)(
1− b(t)
a(t)
β
)(
1− b(t)
a(t)
γ
) (A.57)
donde α ≥ β ≥ γ son los autovalores del tensor de deformacio´n. En esta ecuacio´n, se
expresan dos caracter´ısticas de la aproximacio´n de Zel’dovich: Primero, la densidad se
vuelve infinita cuando b(t)α = 1, b(t)β = 1 o b(t)γ = 1. Segundo, en general, todos los
autovalores sera´n diferentes y, por lo tanto, el colapso sera´ anisotro´pico, el colapso comen-
zara´ primero a lo largo del eje definido por el autovalor ma´s grande. Dichos autovalores
pueden ser positivos o negativos. Si so´lo uno de ellos es positivo, por ejemplo α, mientras
que los otros dos (β y γ) son negativos, el colapso sera´ principalmente en la direccio´n
correspondiente al autovalor α hasta alcanzar el punto donde se cumpla b(t)α = 1. De
este modo, la evolucio´n gravitatoria de la perturbacio´n acentu´a la asfericidad, formando
estructuras aplanadas conocidas como panqueques de Zel’dovich.
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En el caso de que dos autovalres sean positivos y uno solo negativo, la evolucio´n dara´
lugar a una estructura conocida con el nombre de filamento, el cual t´ıpicamente se forma
en la interseccio´n de dos panqueques. Finalmente, si todos los autovalores son positivos,
se formara´n estructuras de dimensio´n nula, las cuales se encontrara´n, localizadas en la
interseccio´n de dos filamentos.
El modelo de Zel’dovich es extremadamente preciso en predecir el campo de densi-
dad hasta la formacio´n de panqueques y dema´s estructuras, pero su efectividad se anula
cuando se produce el cruce de trayectorias de las part´ıculas, conocido como el momento
de shell-crossing. Es decir, esta aproximacio´n describe el colapso no lineal inicial de las
perturbaciones pero, si se quieren conectar las perturbaciones iniciales con las estructuras
no lineales que observamos hoy, se debe recurrir al modelo del colapso esfe´rico.
Modelo del colapso esfe´rico
El modelo del colapso esfe´rico fue estudiado por primera vez por Gunn y Gott (1972).
Este es un modelo sencillo que parte de la hipo´tesis de que los objetos no lineales se
formaron de un colapso esfe´rico con simetr´ıa esfe´rica. Es una aproximacio´n simple y u´til
que describe el crecimiento, el punto en el que se separan de la expansio´n general, el
colapso y la virializacio´n de las perturbaciones.
Para explicar la formacio´n de objetos no lineales, es decir, aquellos en los que el campo
de densidad no se puede aproximar mediante el re´gimen lineal, estos autores utilizaron una
perturbacio´n inicial del tipo escalo´n en el campo de densidad. En este marco, se toma una
regio´n como´vil de taman˜o R0 que tiene un contraste de densidad inicial, δi. Esto significa
que la masa dentro de R0 es M0 = (4piR
3
0/3)ρ¯(1 + δi) w (4piR30/3)ρ¯), donde ρ¯ denota la
densidad como´vil de fondo. Como el universo evoluciona, el taman˜o de la regio´n cambia.
Si se denota con R al taman˜o como´vil a algu´n tiempo posterior al inicial, la densidad
dentro de esa regio´n es (R0/R)
3 ≡ (1 + δ). Esto establece una relacio´n determinista entre
la regio´n como´vil, R0, la densidad de un objeto, δ, y el radio Euleriano, R, a algu´n tiempo
subsiguiente. Como el radio de una regio´n sobredensa se comporta de la misma manera
que el factor de expasio´n para un universo cerrado, se puede modelar el crecimiento de una
perturbacio´n esfe´ricamente sime´trica a trave´s de las ecuaciones de la cosmolog´ıa cla´sica.
En primer lugar, se puede aplicar la ecuacio´n de Friedmann (A.7), que determinara´ la
evolucio´n del taman˜o de la perturbacio´n durante los estadios de evolucio´n lineal. Adema´s,
se puede reparametrizar en funcio´n de la variable η, definida como dη = c dt
R(t)
. Asumiendo
que ρ(t) = ρ0(
R30
R3
) y realizando la sustitucio´n ρ→ ρ+ Λ
8piG
se encuentra que:(
dR
dη
)2
=
8piG
3
ρR4 − kR2
=
8piGρ0R
3
0
3
R− kR2 (A.58)
Si se define la constante de escala como
R∗ ≡ 4piGρ0R
3
0
3
≡ GM (A.59)
donde M es la masa inicial encerrada dentro de la esfera sobredensa, podemos reescribir
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la ecuacio´n (A.58) como: [
d
dη
(
R
R∗
)]2
= 2
(
R
R∗
)
− k
(
R
R∗
)2
(A.60)
Para una regio´n sobredensa, k = 1, entonces la solucio´n de la ecuacio´n (A.60) es
R
R∗
= 1− cos η (A.61)
Tambie´n con η se puede encontrar el tiempo en el que la regio´n alcanza un radio R(η):
t(η) =
∫ η
0
R(η′)dη′ (A.62)
Luego, la evolucio´n de una sobredensidad esfe´rica puede ser descripta mediante las si-
guientes ecuaciones:
R(η) = R∗(1− cos η) (A.63)
t(η) = R∗(η − sin η) (A.64)
Para estudiar los primeros momentos de la sobredensidad se toma η  1, entonces, se
pueden desarrollar la ecuaciones (A.63) y (A.64) en serie de potencias de η alrededor de
η = 0:
R(η) ' R∗
(
1
2
η2 − 1
24
η4 + . . .
)
(A.65)
t(η) ' R∗
(
1
6
η3 − 1
120
η5 + . . .
)
(A.66)
Desechando los te´rminos ma´s altos que η5 y combinando las dos ecuaciones anteriores, se
encuentra que:
R(t) ' R∗
2
(
6t
R∗
)2/3 [
1− 1
20
(
6t
R∗
)2/3]
(A.67)
Si se toma el l´ımite cuando t→ 0, entonces, el te´rmino dominante es:
R(t→ 0) = R∗
2
(
6t
R∗
)2/3
=
(
9GMt2
2
)1/3
(A.68)
Siendo la densidad de los primeros estad´ıos:
ρ(t→ 0) = 3M
4piR3(t→ 0) =
1
6piGt2
= ρ0(t) (A.69)
De esta manera, se obtiene el mismo resultado que para la evolucio´n de la densidad
cr´ıtica en un universo con un modelo Einstein-de Sitter. La densidad dentro de una esfera
es ρ ∝ 1
R3
. Por lo tanto, la sobredensidad fraccional a primer orden es:
δρ
ρ
= −3δR
R
=
3
20
(
6t
R∗
)2/3
(A.70)
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Teniendo en cuenta que en un universo Einstein-de Sitter a(t) ∝ t2/3, se obtiene que δ ∝ a.
Esto es coherente con la evolucio´n lineal.
La perturbacio´n se expande con el universo hasta que la densidad en el interior es tal
que comienza a colapsar. Posteriormente a la evolucio´n lineal, la esfera se desprendera´
de la expansio´n del fondo cosmolo´gico. A esto se lo denomina “punto de retorno”(o, en
ingle´s, turn around). En las ecuaciones (A.63) y (A.64), se observa que el radio alcanza
un ma´ximo para η = pi donde Rmax = 2R∗ en el tiempo tmax = piR∗. Para calcular la
densidad de esta esfera respecto de la del fondo cosmolo´gico, se utilizan las ecuaciones
(A.68) y (A.69) y se obtiene:
1 + δmax =
ρmax
ρ0(tmax)
=
(R∗/2)3(6tmax/R∗)2
R3max
=
9pi2
16
' 5,55 (A.71)
Si se utiliza la ecuacio´n (A.70), se puede calcular el contraste de densidad en este tiempo
segu´n la teor´ıa lineal, y as´ı se obtiene que δlin =
3
20
(6pi)2/3 ' 1,08. Se puede notar que
el contraste de densidad lineal es menor que el obtenido mediante el colapso esfe´rico,
δlin < δmax.
Luego de alcanzar el punto de retorno, la esfera comienza a colapsar hasta formar
un objeto autogravitante, que es lo que se denomina halo. Si so´lo actuara la gravedad,
este halo colapsar´ıa a una densidad infinita para η = 2pi y tcol = 2piR∗, pero esto no
ocurre porque hay pequen˜as irregularidades que hacen que la energ´ıa cine´tica de colapso
se convierta en movimientos aleatorios. La perturbacio´n alcanzara´ un estado de equilibrio
ligado. Teniendo en cuenta el teorema del virial, en estado de equilibrio, la perturbacio´n
tendra´ una energ´ıa cine´tica total K relacionada con la energ´ıa potencial V , dado por:
V = −2K (A.72)
Si se asume que la energ´ıa se conserva desde el punto de retorno hasta lograr el equilibrio,
la ecuacio´n (A.72) implica que el radio de virializacio´n o radio virial Rvir esta´ dado por:
Rvir =
1
2
Rmax = R∗ (A.73)
Utilizando las ecuaciones (A.63) y (A.64), se puede ver que la perturbacio´n alcanza Rvir
para η = 3pi
2
en el tiempo tvir = R∗(3pi/2 + 1) (Se asume que el proceso de virializacio´n
es alcanzado despue´s de tcol). Si se calcula el contraste de densidad no lineal para este
tiempo, se obtiene:
1 + δvir =
(R∗/2)3(6tcol/R∗)2
R3vir
=
(6pi)2
2
' 178. (A.74)
Si, en cambio, se calcula el contraste de densidad para la teor´ıa lineal en tcol, el resultado
es δlin(tcol) w 1,69. Como en el tmax, el contraste de densidad obtenido con la teor´ıa lineal
es menor que el del modelo del colapso esfe´rico, δlin(tcol) < δvir.
Con los resultados estudiados, se puede afirmar que es la teor´ıa lineal es u´til para
predecir en que´ regiones se formara´n los halos y el modelo del colapso esfe´rico para
realizar predicciones razonables de cu´an densos sera´n estos halos.
As´ı como se utilizo´ el modelo de Einstein - de Sitter para obtener las propiedades del
colapso esfe´rico, la discusio´n es similar si se toman cosmolog´ıas con Ωm ≤ 1 y/o Ωm ≥ 0,
pero los valores de δvir dependera´n del modelo cosmolo´gico adoptado.
5
5Esto puede verse, por ejemplo, en los estudios realizados por Eke et al. (1996), Nakamura y Suto
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(1997), Bryan y Norman (1998) y Henry (2000).
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Ape´ndice B
Estad´ıstica del campo de densidad
B.1. Funcio´n de correlacio´n bipuntual
Desde los trabajos de Hubble y Shapley, se han ido desarrollando diferentes tipos de
estad´ısticos y estimadores para cuantificar de la mejor manera posible el aglomerado de
las galaxias en estructuras. Actualmente, se dispone de grandes cata´logos de galaxias en
los cuales se listan posiciones de objetos como galaxias, grupos y cu´mulos de galaxias,
entre otros. A partir de e´stos, si se ignoran las diferencias entre los objetos y se utilizan
so´lo las posiciones, se puede pensar la distribucio´n de materia como una distribucio´n de
objetos puntuales y puede describirse mediante estad´ısticos robustos como la funcio´n de
correlacio´n bipuntual (Peebles, 1980).
Consideremos una densidad homoge´nea de objetos η. La probabilidad de encontrar un
objeto en un elemento de volumen dV es: dP = ηdV . En cambio, si queremos definir la
probabilidad conjunta dP de que dos objetos se encuentren en dos elementos de volumen
dV1 y dV2, separados por una distancia r, si la densidad es homoge´nea, podemos hacerlo
mediante el producto de las probabilidades independientes, obteniendo: dP = η2dV1dV2.
En el caso de que esta distribucio´n no sea homoge´nea, por ejemplo, cuando actu´a la
gravedad entre las part´ıculas, podemos expresar esta probabilidad como:
dP = η2dV1dV2[1 + ξ(r)] (B.1)
donde η es el nu´mero medio de elementos por unidad de volumen (entonces η2 es el factor
que hace que dP sea adimensional) y ξ(r) es el exceso de probabilidad respecto de una
distribucio´n homoge´nea. A esto u´ltimo, se le denomina “funcio´n de correlacio´n bipuntual”.
Tambie´n se puede pensar la distribucio´n de densidad como una funcio´n continua ρ(r)
tal que el promedio por unidad de volumen sea 〈ρ(r)〉 = η y que
dP = 〈ρ(x+ r)ρ(x)〉 = η2dV1dV2[1 + ξ(r)]. (B.2)
As´ı, la funcio´n de correlacio´n bipuntual puede escribirse como:
ξ(r) =
〈[ρ(x+ r)− 〈ρ(x)〉][ρ(x)− 〈ρ(x)〉]〉
〈ρ(x)〉2 (B.3)
Si los objetos no esta´n correlacionados, entonces, ξ(r) = 0 (por ejemplo, en un proceso
de Poisson aleatorio uniforme), si esta´n correlacionados ξ(r) > 0 y si esta´n anticorrela-
cionados −1 < ξ(r) < 0.
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Figura B.1: Distintos comportamientos de la funcio´n de correlacio´n (panel derecho) para dife-
rentes campos en densidad (panel izquierdo). En negro, se representan regiones superdensas y
en blanco subdensas. En el panel superior, se presenta una distribucio´n homoge´nea de esferas
de radio R y perfiles ide´nticos. Al medio, una distribucio´n de densidad con espectro de ruido
blanco. Abajo, una simulacio´n de materia oscura con su funcio´n de correlacio´n. Tomado de Paz
(2010).
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Para ejemplificar mejor, presentamos la figura B.1 tomada de Paz (2010). En e´sta, se
presentan distintos comportamientos de la funcio´n de correlacio´n (panel derecho), para
diferentes campos de densidad (panel izquierdo). En negro, esta´n representadas las regio-
nes sobredensas y, en blanco, las subdensas. En el panel superior, se muestra un campo
tridimensional de objetos con perfiles de densidad ide´nticos, de simetr´ıa esfe´rica, distri-
buidos en forma aleatoria y homoge´nea. Para este campo, la funcio´n de correlacio´n en
escalas menores que R, la escala caracter´ıstica, refleja el perfil de densidad de los obje-
tos mientras que, para distancias mayores, la funcio´n de correlacio´n decae a cero. Esto
sucede porque en escalas grandes so´lo contribuyen elementos de materia pertenecientes
a diferentes objetos, cuyos centros se distribuyen de manera independiente. Esta distri-
bucio´n corresponde a un modelo ya descartado de la funcio´n de correlacio´n de galaxias
(Neyman et al., 1953; Peebles, 1974). En los paneles centrales, se muestran la funcio´n
de correlacio´n y el campo de densidad correspondientes a un proceso estoca´stico con va-
lores sin correlacio´n estad´ıstica (ruido blanco). En este caso, la funcio´n de correlacio´n
es constante. Finalmente, en los paneles inferiores, se representa, esquema´ticamente, el
campo de densidad y la funcio´n de correlacio´n obtenida en observaciones y simulaciones
cosmolo´gicas. En e´stos, a medida que aumenta la escala, la funcio´n de correlacio´n tiende
a cero, es decir, a escalas suficientemente grandes, el Universo se presenta como iso´tropo y
homoge´neo. Adema´s, este modelo recupera los resultados de Hubble y Shapley. El cambio
de comportamiento que muestra a cierta escala es lo que se conoce como “transicio´n del
re´gimen de uno a dos halos”.
Muchos autores (Bahcall y Soneira, 1983; Groth y Peebles, 1975; Maddox et al., 1990,
por ejemplo,) coinciden en que la funcio´n de correlacio´n obtenida a partir de grandes
cata´logos de galaxias y grupos de galaxias tiene un comportamiento correspondiente a
una ley de potencia:
ξ(r) =
(
r
r0
)−γ
(B.4)
con valores de γ ≈ 1,7 y de radio de escala r0 ≈ 4h−1Mpc para la correlacio´n entre
galaxias, r0 ≈ 20h−1Mpc entre cu´mulos y r0 ≈ 10h−1Mpc entre galaxias y cu´mulos.
B.2. Espectro de potencia
Tambie´n puede caracterizarse la distribucio´n de materia de manera ana´loga a la fun-
cio´n de correlacio´n bipuntual pero utilizando el espacio de las fases. Para esto, descri-
biremos al estad´ıstico denominado “espectro de potencia”, P (k). E´ste se define como el
promedio de la amplitud del modo k en el ensamble. Es decir, P (k) ≡ 〈|δ(~k)|2〉.
Dado un campo, δ(~x) definimos la transformada de Fourier δ(~k) como:
δ(~k) =
∫ ∞
−∞
δ(~x)e−i
~k.~xd3x (B.5)
como δ(~x) representa la funcio´n real del campo de fluctuaciones en densidad, su transfor-
mada compleja satisface que δ(~k) = δ(−~k)∗, donde el operador ∗ denota la conjugacio´n
compleja. Si escribimos δ(~x) en funcio´n de su transformada y definimos r = |~x|, obtenemos
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para B.3:
ξ(r) =
〈
1
(2pi)6
∫ ∫
δ(~k)δ∗(~k′)e1(
~k′−~k).~x ei
~k.~xd3k′d3k
〉
(B.6)
donde usamos que δ(~k) = δ(−~k)∗. Haciendo uso de la linealidad de 〈...〉 y la transformada
de la distribucio´n de Dirac:
ξ(r) =
1
(2pi)3
∫ 〈|δ(~k)|2〉e−i~k.~xd3k (B.7)
Retomando la definicio´n de P (k) ≡ 〈|δ(~k)|2〉, observamos que P (k) es la transformada
de Fourier de la funcio´n de correlacio´n. Por lo tanto, ambas funciones contienen la misma
informacio´n, solo que puede ser ma´s adecuado el uso de una u otra segu´n la utilidad y el
contexto.
Para una funcio´n de correlacio´n que sea una ley de potencias, como fue presentado
en la seccio´n anterior, el espectro de potencias correspondiente tambie´n es una ley de
potencias tal que P (k) ∝ kn con γ = 3− n. Para los valores de la funcio´n de correlacio´n
expresadas en la seccio´n anterior n ≈ 1,3. Esto indica que la distribucio´n de galaxias
no es fractal y, por lo tanto, a cierta escala l´ımite, las fluctuaciones en la curvatura
convergen. Sin embargo, en cierto rango de distancias el modelo autosimilar se aproxima
a la realidad. Y, si nos mantenemos en escalas por debajo de la homogeneidad y en escalas
lo suficientemente pequen˜as como para que no este´n afectadas por la dina´mica lineal, se
puede encontrar un cierto grado de autosimilitud en las estructuras.
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